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Introduction
Sources e´nerge´tiques, champs magne´tiques
extra-galactiques, astroparticules :
le triptyque e´nigmatique
L’Univers reste encore tre`s myste´rieux. Il paraˆıt que nous baignons dans des champs ma-
gne´tiques a` diﬀe´rentes e´chelles, mais nous n’en avons de´tecte´ qu’une inﬁme partie, et nous ne
connaissons pas leur origine, leur e´volution, ni leur conﬁguration et intensite´ actuelles. Nous
observons des objets extreˆmement e´nerge´tiques qui e´mettent des rayonnements non thermiques
dans diﬀe´rentes longueurs d’onde. Certains sont des explosions, d’autres des jets continus, des
amas de galaxies qui entrent en collision, de l’accre´tion sur les re´gions denses de grandes struc-
tures, certains sont tre`s proches de nous, et d’autres a` des distances cosmologiques... Leurs
me´canismes d’e´mission et d’e´volution semble impliquer de la physique complexe dont les tenants
et aboutissants ne sont pas encore e´lucide´s aujourd’hui. Et puis l’Univers est aussi empli de ces
messagers de tre`s haute e´nergie que l’on nomme “astroparticules” et que l’on de´tecte – ou espe`re
de´tecter – sur Terre avec des instruments vertigineux : des rayons cosmiques, des neutrinos et
des photons non thermiques. Les informations que nous posse´dons sur ces particules sont aussi
relativement limite´es. Leur provenance, leur me´canismes de transport, d’acce´le´ration, d’e´mis-
sion, ce qu’elles endurent entre leur naissance et leur arrive´e sur notre plane`te, sont des e´le´ments
encore bien impe´ne´trables.
Les champs magne´tiques extra-galactiques, les sources e´nerge´tiques et les astroparticules
constituent chacun des domaines de recherche a` part entie`re, mais on peut aussi conside´rer
qu’ils forment un triptyque indissociable. Les liens entre ces sujets sont peut-eˆtre meˆme la cle´
de la compre´hension de chacun. Cette the`se se situe a` l’interface de ces trois domaines, car nos
objectifs sont les suivants :
1. de sonder les champs magne´tiques extra-galactiques avec les astroparticules et de sonder
les astroparticules graˆce au champ magne´tique,
2. tout en examinant l’inﬂuence des sources e´nerge´tiques sur le champ magne´tique extra-
galactique,
3. et de chercher a` identiﬁer les sources des astroparticules.
Produits par les uns, se propageant dans les autres et eux-meˆmes sources des autres astro-
particules, on peut dire que les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie sont un e´le´ment essentiel
dans la compre´hension de ce triptyque. Leurs particularite´s seront de´crites dans le chapitre 1.
Ces particules e´tant probablement produites dans des sources e´nerge´tiques, elles peuvent ar-
borer les stigmates des caracte´ristiques physiques de ces sources. Elles participent e´galement a`
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la production de particules secondaires (neutrinos et photons non thermiques) dans leur site
d’acce´le´ration, ce qui permet encore d’e´lucider la physique de la source. Les rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie produisent aussi ces meˆmes messagers secondaires au cours de leur pro-
pagation dans le milieu intergalactique, ce qui nous permet cette fois de sonder l’environnement
qu’ils traversent au cours de leur pe´riple vers la Terre. Pour ceci, on pourra de´tecter le ﬂux de
ces autres astroparticules, ou lire la signature de leur production sur les observables des rayons
cosmiques eux-meˆme (ce sera l’objet du chapitre 2).
Enﬁn ces particules charge´es de ultra-haute e´nergie se propagent dans des champs magne´-
tiques extra-galactiques et sont donc potentiellement de´ﬂe´chis. Ceci devrait encore conduire a`
des signatures spe´ciﬁques sur les observables des rayons cosmiques et des autres messagers. Les
champs magne´tiques extra-galactiques sont tellement peu connus et compris, comme nous le
verrons dans le chapitre 3, qu’il est meˆme diﬃcile d’e´laborer une mode´lisation ade´quate de leur
distribution et de leur inﬂuence sur les rayons cosmiques. Leur connaissance est cependant fon-
damentale pour savoir s’il sera un jour possible de remonter aux sources des rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie, et de faire de l’“astronomie de rayons cosmiques”.
Dans les chapitres suivants, nous appliquons nos connaissances sur la propagation des rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie – notamment les me´canismes de production des particules
secondaires et des champs magne´tiques extra-galactiques – pour essayer de mieux cerner les
e´le´ments de notre triptyque e´nigmatique. Le chapitre 4 traitera de la possibilite´ de contraindre
certains parame`tres du champ magne´tique extra-galactique a` l’aide de l’eﬀet d’horizon ma-
gne´tique. Dans le chapitre 5, nous de´velopperons un mode`le de propagation stochastique des
particules dans l’Univers magne´tise´ et proposerons une interpre´tation aux premiers re´sultats de
l’Observatoire Pierre Auger. Les chapitres 6 et 7 se concentrent sur la propagation et l’e´mission
de particules secondaires dans l’environnement imme´diat de la source. Nous e´tudions dans le
premier la survie des noyaux lourds dans des amas de galaxies, ainsi que leur e´mission secon-
daires. Dans le chapitre 7, nous posons des limites supe´rieures sur le ﬂux de rayons gamma
produits par les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, pour une source situe´e dans un milieu
magne´tise´ inhomoge`ne quelconque.
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Les rayons cosmiques de tre`s haute e´nergie : la
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1.1 Quelles observables et quels instruments ? . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.2 E´le´ments d’acce´le´ration : comment ge´ne´rer une loi de puissance et atteindre
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L’e´tude des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie a longtemps e´te´ conside´re´e comme un
domaine marginal et exotique de l’astrophysique. Le nombre tre`s restreint de donne´es et la pos-
sibilite´ que les champs magne´tiques brouillent entie`rement leurs directions d’arrive´e ont conduit
beaucoup de scientiﬁques a` penser que ce sujet e´tait spe´culatif et qu’aucune conclusion inte´-
ressante d’un point de vue astrophysique ne pourrait en eˆtre tire´. Le vent semble avoir un peu
tourne´ ces derniers temps : on prend conscience de l’importance de ces particules en tant que
messagers privile´gie´s de l’Univers et la communication avec les autres domaines de l’astrophy-
sique s’e´tablit petit a` petit. Les e´nigmes pose´es par ces particules concernent en eﬀet l’ensemble
de l’Univers : aussi bien les champs magne´tiques a` toutes les e´chelles, que les objets astrophy-
siques e´nerge´tiques, l’ensemble du rayonnement non thermique, en passant par la de´tection des
neutrinos. Avec l’ave`nement de grands de´tecteurs comme l’Observatoire Pierre Auger Sud et les
projets a` venir comme Auger Nord et JEM-EUSO, l’accumulation de donne´es tend a` devenir
assez prometteuse pour pouvoir peut-eˆtre enﬁn re´pondre a` certaines des questions que soule`vent
les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie.
On rec¸oit environ un kilogramme de rayons cosmiques sur Terre par an. Ce sont des parti-
cules e´nerge´tiques charge´es, compose´es majoritairement de protons (a` 90% environ), mais aussi
d’he´lium (∼ 9%), de divers autres noyaux lourds en proportions moindres, ainsi que d’e´lectrons
et de positrons. Le spectre de ces particules observe´ sur Terre est repre´sente´ dans la ﬁgure 1.1.
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On peut voir qu’il forme une loi de puissance remarquable qui s’e´tend sur un dizaine d’ordres
de grandeurs en e´nergie et une trentaine en ﬂux.
Voici l’un des premiers proble`mes pose´s par les rayons cosmiques : pourquoi cette loi de puis-
sance, et pourquoi est-elle si re´gulie`re ? Aux e´nergies extreˆmes, on se heurte a` encore d’autres
questions : par quels me´canismes acce´le`re-t-on des particules a` de telles e´nergies 1 ? Quelles sont
les sources qui ont un tel re´servoir e´nerge´tique ? Pourquoi ne les voit-on pas ? Est-ce qu’au cours
de leur propagation, les particules charge´es sont fortement de´ﬂe´chies par les champs magne´-
tiques ? A` quoi ressemblent ceux-ci ? Doit-on voir des messagers secondaires comme des neutri-
nos ou des photons de tre`s haute e´nergie dans la direction d’arrive´e des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie ?
On peut remarquer que chacune de ces questions peut se replacer dans le triptyque e´nigma-
tique que nous avons de´peint dans l’introduction. Les myste`res inhe´rents aux rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie sont ainsi probablement les cle´s de la compre´hension de celui-ci. Dans ce
chapitre, nous allons dresser un tableau de ces particules de ultra-haute e´nergie. Nous examine-
rons notamment les grandes lignes de ce qui semble eˆtre compris aujourd’hui, ce qui ne l’est pas,
des observables dont nous disposons, ce qui est observe´, et comment tout cela peut nous aider
a` e´clairer l’ensemble de ces myste`res de l’astrophysique.
1.1 Quelles observables et quels instruments ?
Comme indique´ dans la ﬁgure 1.1, les me´thodes de de´tection des rayons cosmiques diﬀe`rent
selon l’e´nergie conside´re´e. Aux basses e´nergies (en dessous de E ∼ 1014 eV), les ﬂux sont suﬃ-
samment importants pour pouvoir les mesurer directement en ballon ou dans l’espace. A` plus
haute e´nergie, il n’est plus possible de collecter des donne´es conse´quentes avec ces me´thodes. On
se sert alors de la proprie´te´ d’opacite´ de l’atmosphe`re comme d’un multiplicateur de particules.
Les rayons cosmiques interagissent en eﬀet avec les ions de la haute atmosphe`re et produisent
des cascades de particules secondaires qui atteignent le sol avec une couverture de quelques kilo-
me`tres a` ultra-haute e´nergie. Ces gerbes peuvent eˆtre observe´es avec des cuves Cˇerenkov au sol
(voir ﬁgure 1.2) ou par leur lumie`re de ﬂuorescence e´mise lors de la traverse´e de l’atmosphe`re,
avec des te´lescopes de sensibilite´ adapte´e.
La reconstitution des parame`tres de la particule primaire (celle qui a produit la gerbe en
entrant dans l’atmosphe`re) est de´licate. Elle s’eﬀectue en comparant la forme des gerbes de´tecte´es
avec celles simule´es avec des programmes complexes (AIRES, CORSIKA, CONEX), qui peuvent
diverger sur leurs re´sultats. Les parame`tres des gerbes mesure´es sont les suivantes : la forme de
son de´veloppement longitudinal avec les te´lescopes a` ﬂuorescence et son extension late´rale (voir
ﬁgure 1.3), ainsi que sa composition (notamment la fraction de muons) et le proﬁl temporel (pour
plus de de´tails, voir par exemple Billoir 2001). L’e´tude de l’ensemble de ces quantite´s permet
de donner une estimation statistique de l’e´nergie, de la direction d’arrive´e et de la composition
chimique du rayon cosmique primaire. L’accumulation des donne´es permet de tracer le spectre
en e´nergie, des cartes de directions d’arrive´e dans le ciel, et l’e´volution de la composition
chimique en fonction de l’e´nergie ou de la position dans le ciel.
En 2007, les expe´riences les plus re´centes avaient de´tecte´ au total 130 particules au-dessus
1. Pour information, une e´nergie de 1021 eV correspond a` peu pre`s a` un kilojoule : la quantite´ de chaleur
ne´cessaire pour augmenter la tempe´rature d’un bol de the´ de 1˚ C.
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Figure 1.1 – Le spectre observe´ des rayons cosmiques pour les e´nergies supe´rieures a` 1 GeV. Il s’agit du flux
diffe´rentiel dN/(dE dAdΩdt), ou` N est le nombre de particules collecte´es, A et Ω la surface et l’angle solide de
de´tection, et t la dure´e de la mesure, en fonction de leur e´nergie. Les tirets verts indiquent une loi de puissance
en E−2.7. Nous avons utilise´ pour cette figure les donne´es de diffe´rentes expe´riences compile´es par S. Swordy.
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Figure 1.2 – Vue d’artiste de l’inte´rieur d’une cuve Cˇerenkov de l’Observatoire Pierre Auger. Les scintillateurs
ou cuves Cˇerenkov sont des cuves contenant une quantite´ importante d’eau pure. Lorsqu’une particule charge´e
pe´ne`tre dans le liquide avec une vitesse supe´rieure a` la celle de la lumie`re dans le milieu, un rayonnement e´lectro-
magne´tique est e´mis (effet Cˇerenkov). Ces photons sont diffuse´s puis re´fle´chis sur les parois de la cuve avant d’eˆtre
collecte´s par un photomultiplicateur place´ au-dessus de l’eau.
de E = 4× 1019 eV (AGASA : 52 e´ve´nements, HiRes : 27, et l’Observatoire Pierre Auger Sud :
51). Les statistiques sont donc limite´es, d’autant plus que la mise en commun des diﬀe´rents
re´sultats est de´licate. En eﬀet, les re´sultats de ces trois expe´riences ne concordent pas toujours
ni sur la forme du spectre aux e´nergies extreˆmes, ni sur l’anisotropie des directions d’arrive´e, et
encore moins sur la composition chimique. Il est possible que les techniques de de´tection utilise´es
jouent un roˆle dans ces divergences : l’expe´rience AGASA (Hayashida & et al. 1997) est un
ensemble de cuves au sol alors que HiRes (Abbasi et al. 2004) utilise la technique de ﬂuorescence.
L’Observatoire Pierre Auger combine les deux me´thodes de de´tection (voir ﬁgure 1.3) : cuves au
sol et imagerie de la gerbe, ce qui pourrait permettre de distinguer les biais propres a` chacune
(Cronin 1992). D’autre part, la calibration en e´nergie des instruments est diﬃcile, et les me´thodes
d’analyse diﬀe`rent selon les e´quipes, ce qui pourrait induire des e´carts sur les mesures. On
peut remarquer e´galement que l’Observatoire Pierre Auger est situe´ dans l’he´misphe`re Sud et
observe donc un ciel diﬀe´rent des deux autres expe´riences, ce qui peut encore compliquer les
comparaisons.
On peut espe´rer que les futurs de´tecteurs Auger Nord et JEM-EUSO, qui auront une cou-
verture respectivement sept fois et cent fois supe´rieure a` celle d’Auger Sud, viendront consi-
de´rablement augmenter les statistiques, et le`veront les de´saccords actuels entre les diﬀe´rentes
expe´riences 2. En attendant, on peut de´ja` examiner les donne´es disponibles : elles soule`vent plu-
sieurs questions inte´ressantes et nous fournissent aussi un grand nombre d’informations pour y
re´pondre.
2. Notons que la couverture de JEM-EUSO doit eˆtre corrige´e de son cycle utile qui est de 15-20%. Les statis-
tiques attendues pour Auger Nord et JEM-EUSO seraient ainsi du meˆme ordre a` la fin de leur pe´riode ope´ration-
nelle.
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Figure 1.3 – Sche´ma pre´sentant les diffe´rents e´le´ments constitutifs de l’Observatoire Pierre Auger. Les gerbes
atmosphe´riques peuvent eˆtre de´tecte´es par les cuves Cˇerenkov lorsque les particules atteignent le sol, ou par nuit
noire graˆce a` leur rayonnement de fluorescence par les capteurs “œil de mouche”. (Source : site Observatoire Pierre
Auger.)
1.2 E´le´ments d’acce´le´ration : comment ge´ne´rer une loi de puissance
et atteindre de hautes e´nergies ?
L’ensemble des expe´riences sur les rayons cosmiques mesurent un spectre en loi de puissance
tre`s re´gulie`re, d’indice spectral -2.7. A` tre`s haute e´nergie, on peut remarquer la pre´sence de
cassures (voir ﬁgure 1.5), mais cela apparaˆıt globalement comme des accidents sur un ensemble
en loi de puissance. Il est donc important d’identiﬁer les me´canismes qui peuvent acce´le´rer des
particules – jusqu’a` de tre`s hautes e´nergies – en leur confe´rant une distribution en e´nergie en
loi de puissance. Il sera notamment important d’examiner les indices spectraux obtenus par ces
processus pour les comparer aux observations.
Les processus dits de Fermi semblent tre`s prometteurs dans notre cadre : ils permettent jus-
tement d’atteindre de tre`s hautes e´nergies tout en produisant naturellement un spectre en loi de
puissance 3. L’ide´e du me´canisme est la suivante : une particule subit des collisions successives
qui lui permettent de gagner de l’e´nergie en moyenne (pour l’acce´le´ration de Fermi II) ou de
manie`re syste´matique (pour l’acce´le´ration de Fermi I). Entre chaque collision, elle peut quitter
3. On pourra trouver un cours tre`s pe´dagogique sur ces processus dans Parizot (2003).
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le milieu acce´le´rateur, et les particules ainsi e´chappe´es s’accumulent et forment un spectre en
e´nergie en loi de puissance.
De fac¸on plus de´taille´e, dans les me´canismes de Fermi classiques, l’obtention d’un spectre en
loi de puissance passe par trois conditions essentielles :
1. avoir un me´canisme d’injection quelconque qui fournit des particules a` une e´nergie initiale
E0 de manie`re continue,
2. le gain d’e´nergie moyen par cycle κ ≡ ∆E/E doit eˆtre inde´pendant de E,
3. la probabilite´ d’e´chappement d’une particule du site d’acce´le´ration Pesc doit aussi eˆtre
inde´pendante de E.
On pourra alors e´crire le nombre de particules Nn ayant eﬀectue´ n cycles ainsi que leur e´nergie
moyenne En :
Nn = (1− Pesc)nN0 et En = (1 + κ)nE0 , (1.1)
avec N0 le nombre de particules initial et E0 leur e´nergie initiale. En combinant ces deux e´qua-
tions, on obtient :
N(E) = N0 (1− Pesc)
log(E/E0)
log(1+κ) (1.2)
= N0
(
E
E0
) log(1−Pesc)
log(1+κ)
. (1.3)
On voit que si Pesc et κ ne de´pendent pas de E, la puissance dans cette e´quation est constante,
et on pourra calculer le spectre diﬀe´rentiel des particules acce´le´re´es :
dN
dE
∝
(
E
E0
)−α
avec α = 1− log(1− Pesc)
log(1 + κ)
. (1.4)
On obtient bien de cette fac¸on un spectre en loi de puissance. Nous allons voir maintenant dans
quels cas les hypothe`ses ci-dessus s’appliquent, et quel est l’indice spectral ge´ne´re´.
Dans la premie`re version propose´e par Fermi en 1949, les rebonds avaient lieu sur des nuages
de gaz magne´tise´s en mouvement, dans lesquels les rayons cosmiques diﬀusent. Si un nuage se
rapproche de la particule, il y aura gain d’e´nergie, et perte s’il s’e´loigne. En moyennant sur tous
les angles d’incidence du rayon cosmique, on peut montrer que statistiquement, ce dernier va
avoir un gain d’e´nergie :
κ ≡ ∆E
E
∝ β2 , (1.5)
ou` β ≡ v/c avec v la vitesse moyenne des nuages de gaz dans le milieu interstellaire.
L’eﬃcacite´ de ce me´canisme augmente lorsque la particule interagit avec une onde de choc
dans un plasma magne´tise´. En diﬀusant dans le champ magne´tique en amont et en aval du
choc 4, la particule gagne de l’e´nergie (Bell 1978). Ceci est illustre´ dans la ﬁgure 1.4 ou` une
4. La nomenclature ici n’est pas celle d’une rivie`re qui descend vers la mer : contrairement a` l’intuition, l’amont
du choc de´signe le milieu non choque´, vers ou` le choc se dirige dans le re´fe´rentiel du milieu interstellaire. L’aval du
choc de´signe le milieu de´ja` choque´ que quitte le choc. Si l’on se place dans le re´fe´rentiel du choc, la nomenclature
peut paraˆıtre plus naturelle, puisque l’amont vient vers soi et l’aval s’e´loigne.
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particule ultra-relativiste eﬀectue un cycle d’acce´le´ration en traversant le choc vers l’aval, en
diﬀusant dans le champ magne´tique du milieu aval, puis en re-traversant le choc vers l’amont.
Par transformation de Lorentz successives et en e´crivant que dans le re´fe´rentiel du milieu aval,
les e´nergies a` l’entre´e et a` la sortie sont e´gales, on obtient :
Ef
Ei
= Γ2d(1− βd cos θ→d)(1 + βd cos θ→u) , (1.6)
ou` Γd est le facteur de Lorentz du milieu aval dans le re´fe´rentiel du milieu amont, et les autres
quantite´s sont de´ﬁnies dans la ﬁgure 1.4. En moyennant ensuite sur les populations de cos θ→u
et de cos θ→d, on peut calculer le gain moyen a` chaque cycle.
Figure 1.4 – Repre´sentation d’un cycle d’acce´le´ration autour d’un choc magne´tise´. Les vitesses βd du milieu
aval et βsh du choc, ainsi que les angles d’entre´e dans le milieu aval θ→d et amont θ→u sont e´crits dans le re´fe´rentiel
du milieu amont. Ei et Ef de´signent l’e´nergie de la particule dans le re´fe´rentiel du milieu amont avant et apre`s
la diffusion en aval. A` chaque cycle, la particule a une certaine probabilite´ de s’e´chapper en aval, comme nous
l’avons repre´sente´ en tirets. (D’apre`s Gallant 2002.)
Lorsque le choc est non relativiste, ces moyennes sont respectivement 2/3 et −2/3, si
bien que l’on a :
κ ≡ ∆E
E
∝ βd . (1.7)
Le processus est d’ordre 1 en βd, et le gain κ ne de´pend pas de l’e´nergie. A` chaque cycle, la
particule a une probabilite´ Pesc = βsh = (r/3)βd de s’e´chapper en aval, ou` r est de´ﬁni comme le
rapport des vitesses des milieux aval et amont par rapport au choc. On obtient ainsi un spectre
en loi de puissance d’indice spectral :
α =
r + 2
r − 1 . (1.8)
Notons que dans le cas d’un gaz monoatomique et d’un choc “fort” pour lequel la vitesse du
milieu aval est grande par rapport a` la vitesse du son, on a r = 4, donc α = 2.
La situation est plus complexe lorsque le choc est relativiste. On peut en eﬀet na¨ıvement
calculer que le gain en e´nergie est de l’ordre de Γ2d pour un cycle, en supposant que cos θ→d
est distribue´ de fac¸on isotrope. Mais il a e´te´ de´montre´ par Gallant & Achterberg (1999) puis
conﬁrme´ par Lemoine & Pelletier (2003) que ceci n’est valable que pour le premier cycle, et
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que dans les cycles subse´quents, la distribution des cos θ→d devient tre`s anisotrope a` cause du
caracte`re relativiste du choc. Lorsque le choc est mode´re´ment relativiste, cette distribution va
de´pendre des parame`tres du choc (Γsh, tempe´ratures, pression). Des travaux de´taille´s ont e´te´
eﬀectue´s par diﬀe´rents groupes pour calculer les spectres des particules acce´le´re´es autour de
chocs non relativistes, pour des situations varie´es (Bednarz & Ostrowski 1998; Kirk et al. 2000,
par exemple). Selon les cas, l’indice spectral peut varier entre α = 2 et 2.3.
Lorsque le choc est ultra-relativiste (Γd ≫ 1), les conditions physiques peuvent eˆtre e´crites de
fac¸on plus simples et on peut de´montrer qu’a` partir du deuxie`me cycle, le gain d’e´nergie sera de
l’ordre de 2, ce qui serait largement suﬃsant pour acce´le´rer des particules a` ultra-haute e´nergie
(Gallant & Achterberg 1999; Lemoine & Pelletier 2003). A` l’aide de simulations de Monte-Carlo,
diﬀe´rents auteurs ont pu trouver que l’indice spectral des particules ainsi acce´le´re´es serait de
l’ordre de α = 2.2− 2.3 (Bednarz & Ostrowski 1998; Gallant et al. 2000; Achterberg et al. 2001;
Lemoine & Pelletier 2003), ce qui est en excellent accord avec les re´sultats semi-analytiques de
Kirk et al. (2000). D’autres travaux montrent que les eﬀets dus a` la compression du champ
magne´tique en aval favoriseraient plutoˆt un spectre en 2.6− 2.7 (Lemoine & Revenu 2006). En
re´alite´, l’acce´le´ration dans un choc ultra-relativiste est plus complique´e que cela. Lemoine et al.
(2006) ont en eﬀet montre´ que l’acce´le´ration n’est possible que dans certaines conﬁgurations
magne´tiques, la particule ne pouvant sinon eﬀectuer plus d’un cycle et demi avant de s’e´chapper
du choc. Il se pourrait donc que l’acce´le´ration des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie soit
tout simplement impossible dans la majorite´ des chocs ultra-relativistes.
On peut noter que dans les e´tudes d’acce´le´ration de Fermi cite´es ci-dessus, l’eﬀet des parti-
cules acce´le´re´es sur les milieux amont et aval est conside´re´ comme ne´gligeable. Cette approxima-
tion dite “particule-test” n’est valable que dans la mesure ou` la densite´ des particules acce´le´re´es
est ne´gligeable par rapport a` l’e´nergie thermique du milieu dans lequel le choc se propage. Dans
le cas contraire, les particules acce´le´re´es peuvent induire une modiﬁcation signiﬁcative de la
structure du choc (ampliﬁcation de la turbulence magne´tique, de´ce´le´ration du choc, etc.). Cela
induit des eﬀets non-line´aires sur le spectre des particules acce´le´re´es et donc une modiﬁcation
des indices spectraux (Berezhko & Ellison 1999; Malkov & O’C Drury 2001; Ellison & Double
2002; Spitkovsky 2008).
Pour re´capituler, les processus de Fermi permettraient d’acce´le´rer des particules par cycles
et d’atteindre des e´nergies aussi hautes qu’on le voudrait, si les conditions dans le milieu sont fa-
vorables pour avoir un temps d’acce´le´ration assez rapide, si les pertes d’e´nergies ne sont pas trop
importantes et si les particules peuvent rester conﬁne´es assez longtemps dans la zone d’acce´le´-
ration. Les me´canismes les plus prometteurs pour les rayons cosmiques de ultra-hautes e´nergies
semblent eˆtre l’acce´le´ration autour de chocs non-relativistes ou mode´re´ment relativistes. Dans
l’ensemble, les indices spectraux ge´ne´re´s sont de l’ordre de α = 2.0−2.3. Ces valeurs sont en bon
accord avec celles de´duites de l’observation de photons de tre`s haute e´nergie qui sont probable-
ment produits par des rayons cosmiques acce´le´re´s autour de chocs. C’est le cas notamment des
e´missions provenant de supernovæ : pour la ne´buleuse de Cassiopea A par exemple, le te´lescope
HESS a mesure´ un indice de 2.5±0.5 (Aharonian et al. 2001). Les observations de re´manence de
sursaut gamma semblent indiquer des spectres en 2.3±0.1 (Waxman 1997; Galama et al. 1998).
Cependant, la ﬁgure 1.1 semble plutoˆt donner un spectre en 2.7 pour l’ensemble des rayons cos-
miques. Bien suˆr, les indices spectraux e´voque´s ci-dessus sont sujets a` des variations en fonction
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des parame`tres et des mode`les de chocs conside´re´s, et nous ne pouvons a priori pas exclure une
distribution des e´nergies en 2.7. Mais le raidissement du spectre peut eˆtre aussi duˆ a` des eﬀets
de propagation ou de composition, comme nous allons le voir dans la suite de ce chapitre et dans
la section 2.6.
1.3 Que comprendre du genou ?
genou cheville
second
genou
coupure 
GZK
Figure 1.5 – Compilation de donne´es de Nagano & Watson (2000) repre´sentant le flux diffe´rentiel du rayon-
nement cosmique toutes espe`ces confondues. On voit clairement apparaˆıtre les changements de pente suivants :
“le genou” a` E ∼ 1015 eV, “la cheville” a` E ∼ 1018.5−19 eV et le “second genou” vers E ∼ 1017.5−18 eV.
On note dans la ﬁgure 1.1, la pre´sence d’une cassure principale vers E ∼ 1015 eV, ou` la
pente se raidit pour passer d’un indice 2.7 a` 3. Ce changement de pente, couramment appele´
le “genou”, apparaˆıt plus clairement dans la ﬁgure 1.5, ou` le ﬂux a e´te´ multiplie´ par E3 pour
eﬀacer la de´pendance principale en loi de puissance.
Pour le domaine d’e´nergie avant le genou, il existe des explications assez satisfaisantes au
ﬂux de rayons cosmiques observe´. Les particules seraient produites dans notre Galaxie, plus
pre´cise´ment dans les chocs de restes de supernovæ. D’un point de vue du re´servoir e´nerge´tique,
ce mode`le semble tre`s raisonnable, comme nous allons le de´montrer. La densite´ d’e´nergie en
rayons cosmiques mesure´e localement est de l’ordre de ǫcr ∼ 0.5 eV/cm3, ce qui correspond a`
l’e´nergie d’e´quipartition avec le champ magne´tique et les fonds de rayonnements. La luminosite´
des rayons cosmiques sur le volume notre Galaxie VGal est ainsi donne´e par :
Lcr = ǫcr
VGal
τconf
∼ 5× 1040 erg/s . (1.9)
ou` l’on a mode´lise´ le volume Galactique par un disque de hauteur ∼ 1 kpc et de diame`tre
30 kpc, et le temps de conﬁnement dans la Galaxie pour les particules d’e´nergie ∼ 1 GeV est
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de l’ordre de τconf ∼ 107 ans. On peut comparer cette luminosite´ a` celle des supernovæ : leur
fre´quence dans la Galaxie est de 0.01 par an et l’e´nergie me´canique libe´re´e en une explosion est
de ESN ∼ 1051 erg. Ainsi, la luminosite´ des supernovæ Galactiques est de LSN ∼ 3× 1041 erg/s.
Il suﬃra donc d’injecter environ 10% de cette puissance aux rayons cosmiques pour expliquer
leur ﬂux.
Les restes de supernovæ pre´sentent des chocs forts non relativistes a` l’interface entre l’en-
veloppe e´jecte´e et le milieu interstellaire, ce qui constitue un site ide´al d’acce´le´ration de Fermi.
D’apre`s l’e´quation (1.8), on s’attend donc que des particules soient injecte´es dans le milieu Ga-
lactique avec un spectre Qinj ∝ E−α, avec α = 2.0 − 2.3. Mais ces particules peuvent aussi
s’e´chapper de la Galaxie et le spectre a` l’e´quilibre des rayons cosmiques Galactiques JGal peut
se calculer en se plac¸ant dans le mode`le de la “boˆıte fuyante” (Leaky Box en anglais). On peut
e´crire en eﬀet, en ne´gligeant les pertes d’e´nergie par interaction dans le milieu interstellaire :
JGal(E) =
Qinj(E)
τesc(E)
. (1.10)
Le temps d’e´chappement τesc(E) est bien suˆr relie´ au temps de conﬁnement τconf(E) qui peut
eˆtre mesure´ par des rapports d’abondance d’e´le´ments chimiques 5. Les observations indiquent
que τesc ∝ Eδ avec δ ∼ 0.6. Avec un spectre d’injection en 2.1, on pourrait alors tre`s bien
reproduire l’indice spectral des rayons cosmiques observe´s avant le genou.
On peut aussi remarquer que τesc de´pend du transport des particules, et donc du coeﬃcient
de diﬀusion dans le champ magne´tique Galactique (voir annexe A.1.3). En supposant que la
turbulence magne´tique Galactique est de type Kolmogorov, on trouve cette fois δ = 1/3. Un
spectre d’injection toujours raisonnable en α ∼ 2.35 serait alors ne´cessaire pour retrouver le ﬂux
des rayons cosmiques observe´.
On peut enﬁn se demander jusqu’a` quelle e´nergie les restes de supernovæ peuvent contribuer
au spectre des rayons cosmiques. Le me´canisme de Fermi ne peut fonctionner que si les particules
restent conﬁne´es dans la zone d’acce´le´ration. Ce conﬁnement a lieu graˆce au champ magne´tique
et il faut donc que le rayon de Larmor de la particule soit infe´rieur a` la taille de la source. Le
rayon de Larmor d’une particule d’e´nergie E et de charge Z dans un milieu de champ magne´tique
moyen B s’e´crit :
rL = 1.08 MpcZ
−1
(
E
1018 eV
)(
B
1 nG
)−1
. (1.11)
La condition de conﬁnement dans une source de taille L s’e´crit rL ≤ L et peut se retranscrire
en terme d’e´nergie de la fac¸on suivante (c’est le crite`re de Hillas 1984) :
E ≤ Emax ∼ 1015 eV× Z
(
B
1 µG
)(
L
1 pc
)
. (1.12)
On a choisi ici les valeurs nume´riques moyennes pour des restes de supernovæ. Lagage & Cesarsky
(1983) ont eﬀectue´ un calcul plus de´taille´ en prenant en compte l’e´volution des supernovæ, et
montrent que Emax ∼ 2×1014 eV×Z (B/1 µG). La prise en compte de l’ampliﬁcation du champ
magne´tique dans le choc par la re´troaction des rayons cosmiques permettrait e´ventuellement
5. Par exemple, les noyaux de bore (B) e´tant naturellement peu abondants dans la Galaxie, on estime que
ceux observe´s sont essentiellement des particules secondaires produites par des noyaux de carbone (C) primaires.
Le rapport B/C indiquera donc le taux d’interaction subi par les primaires et donc la densite´ de colonne (ou
grammage) traverse´e. On peut ainsi retrouver leur distance parcourue et leur temps de confinement.
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d’atteindre au moins l’e´nergie du genou pour les protons. Dans tous les cas, l’e´nergie maximale
calcule´e simplement en (1.12) est trop proche de celle du genou (pour les protons) pour ne pas
y voir une relation.
Figure 1.6 – Fig. 4. Flux diffe´rentiel multiplie´ par E2.5 mesure´ par l’expe´rience KASCADE, pour plusieurs
e´le´ments chimiques, comme indique´ dans la le´gende (proton, he´lium, carbone, silicone et fer). La mesure des
compositions se fait en comparant les donne´es a` des simulations de gerbes. Les symboles pleins montrent les
spectres reconstruits avec la mode´lisation QGSJet/FLUKA et les symboles vides ceux reconstruits avec QG-
SJet/GHEISHA. Les parties hachure´es correspondent aux estimations d’erreurs syste´matiques pour les re´sultats
de QGSJet/GHEISHA (Apel et al. 2009).
Si l’on suppose que la position du genou correspond a` l’e´nergie maximale du proton Emax,p,
l’e´nergie accessible pour des e´le´ments plus charge´s devrait se situer a` Z×Emax,p ∼ Z× 1015 eV.
Les mesures d’abondance indiquent en eﬀet que les rayons cosmiques Galactiques sont compose´s
de ∼ 30% de CNO et d’e´le´ments plus lourds a` e´nergie par nucle´on donne´e. Le plateau en E−3
qui suit le genou pourrait donc eˆtre duˆ a` la superposition des e´le´ments plus lourds, jusqu’au
fer. Ceci est a pu eˆtre calcule´ de manie`re semi-analytique, et semble surtout eˆtre mesure´ par
l’expe´rience KASCADE (Kampert et al. 2004). Celle-ci de´tecte en eﬀet un alourdissement des
particules avec l’e´nergie au-dela` de l’inﬂexion du genou (voir ﬁgure 1.6).
Notons aussi qu’autour du genou, les cartes angulaires de directions d’arrive´e sont isotropes.
Ceci se comprend facilement par un calcul d’ordre de grandeur. En eﬀet, le rayon de Larmor
d’une particule d’e´nergie E = E15 × 1015 eV qui se propage dans le champ magne´tique de
la galaxie (de l’ordre de B ∼ 1 µG) s’e´value a` rL ∼ E15/Z pc. Ceci est bien infe´rieur a` la
longueur de cohe´rence 6 du champ magne´tique dans la Galaxie. Les rayons cosmiques suivent
donc une trajectoire comple`tement diﬀusive dans le milieu interstellaire et les directions d’arrive´e
apparaissent isotropes dans le ciel.
6. Distance caracte´ristique sur laquelle on peut conside´rer que le champ magne´tique global reste constant.
Cette notion est explicite´e dans l’annexe A.1.1.
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1.4 Les sources possibles au-dela` du genou
Si l’on en croit les calculs pre´ce´dents, les rayons cosmiques produits dans par les restes de
supernovæ dans la Galaxie atteignent diﬃcilement des e´nergies au-dela` de E ∼ Z × 1015 eV. Le
spectre mesure´ s’arreˆtant a` des e´nergies beaucoup plus hautes, il est ne´cessaire de trouver d’autres
candidats aux sources de ces particules. Certaines the´ories stipulent la possibilite´ d’acce´le´rer des
particules dans les supernovae jusqu’a` E ∼ 1019 eV (Bell & Lucek 2001; Parizot et al. 2004).
D’autres auteurs proposent l’existence d’objets Galactiques puissants comme des hypernovae
semi-relativistes pour atteindre ces meˆmes e´nergies (Wang et al. 2007; Budnik et al. 2008).
On peut aussi se tourner vers les sources en dehors de la Galaxie, d’autant plus qu’au-dela`
de E ∼ 1019 eV, un simple calcul de conﬁnement dans la Galaxie et dans son halo montre
que les particules ont probablement une origine extra-Galactique 7 (sauf si elles ont une charge
particulie`rement e´leve´e, ce qui ne semble pas eˆtre favorise´ par les observations). Le crite`re de
Hillas (e´quation 1.12) nous permet de faire une premie`re se´lection des objets astrophysiques qui
pourraient acce´le´rer les rayons cosmiques aux e´nergies les plus hautes. Pour ceci, on e´value les
parame`tres B et L des candidats et on les place dans le diagramme de phase B−L (ﬁgure 1.7).
Les objets qui se situent au-dessus des tirets bleus permettraient a priori d’acce´le´rer les protons
au-dela` de E ∼ 1017 eV. C’est le cas de tous les objets repre´sente´s ici, sauf les restes de supernovæ
(SNR) : les naines blanches, les e´toiles a` neutrons, les sursauts gamma (GRB), les noyaux actifs
de galaxies (AGN), leurs jets, les points chauds situe´s dans les lobes de radio-galaxies, et les
chocs du milieu inter-galactique (IGM).
Il est possible que toutes les sources – ou du moins plusieurs – cite´es ci-dessus contribuent
au ﬂux total des rayons cosmiques au-dela` de E ∼ Z × 1015 eV. Murase et al. (2008a) ont par
exemple recours aux chocs d’accre´tion sur les amas de galaxies pour expliquer le spectre avant
E ∼ 1018.5−19 eV. Mais ces the´ories se heurtent a` chaque fois au proble`me de l’ajustement ﬁn
(ou “ﬁne-tuning”) : il paraˆıt e´trange en eﬀet que plusieurs composantes avec une physique tre`s
diﬀe´rente permettent d’obtenir une loi de puissance aussi re´gulie`re au-dela` du genou. L’ide´al
serait donc d’avoir seulement deux types de sources produisant les rayons cosmiques a` haute
e´nergie : les sources Galactiques et une seule composante extra-galactique qui permettrait a` elle
seule d’atteindre les plus hautes e´nergies. La ﬁgure 1.7 montre que tous les objets ne permettent
pas d’acce´le´rer les particules jusqu’a` E ∼ 1020−21 eV. Les candidats les plus ple´biscite´s sont
les sursauts gamma, les galaxies actives puissantes (comprenant leur noyaux actifs, leurs jets
et leurs points chauds) et les chocs cosmologiques. Nous allons passer ces sources potentielles
brie`vement en revue.
Les sursauts gamma – gamma ray burst (GRB) en anglais – sont conside´re´s comme les e´ve´-
nements les plus puissants de l’Univers, pouvant libe´rer jusqu’a` 1053−54 erg (e´quivalent
isotrope), sur une dure´e tre`s bre`ve (entre quelques milli-secondes a` quelques minutes). On
les de´tecte par le ﬂash lumineux qu’ils e´mettent en gamma, d’ou` leur nom. Lors de l’explo-
sion, un plasma de photons, e´lectrons et positrons est expulse´ dans le milieu interstellaire,
ce qui provoque la formation de plusieurs re´gions de chocs. Ces derniers seraient potentiel-
lement des zones d’acce´le´ration de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. La valeur du
champ magne´tique au niveau de ces chocs est tre`s incertaine, mais on peut donner comme
7. Le rayon de Larmor s’e´crit en effet rL ∼ 10 kpcZ−1 (E/1019 eV)(B/1 µG)−1, ce qui est proche de la taille
de la Galaxie : les particules devraient donc s’e´chapper et ne peuvent contribuer au flux des rayons cosmiques a`
plus haute e´nergie.
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Figure 1.7 – Le diagramme de Hillas (1984) remis au gouˆt du jour en prenant en compte les incertitudes
actuelles sur les parame`tres des candidats aux sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. La ligne bleue
de´limite la re´gion ou` les protons peuvent eˆtre acce´le´re´s a` une e´nergie maximale de E = 1021 eV. La ligne rouge
de´limite la re´gion ou` le fer peut atteindre Emax = 10
20 eV.
ordre de grandeur B ∼ 106 G a` L ∼ 1012 cm. Ces valeurs correspondent aux chocs dits
“internes” (au sein meˆme du plasma, avant qu’il ne rencontre le milieu interstellaire), en
supposant que B ∼ 1012 G pre`s du moteur central (de taille L ∼ 10 km) et B ∝ L−1 lors
de l’e´volution. La large zone hachure´e en vert sur le diagramme de Hillas (ﬁgure 1.7) pro-
vient de cette de´pendance : les parame`tres peuvent prendre diﬀe´rentes valeurs a` diﬀe´rents
instants de la vie du sursaut.
Les noyaux actifs de galaxies – Active Galactic Nuclei (AGN) en anglais – de´signent la
re´gion compacte au centre d’une galaxie 8. Les AGN sont constitue´s d’un disque d’accre´tion
autour d’un trou noir central et sont parfois accompagne´s de jets qui peuvent se terminer
en lobes (ou points chauds) de´tectables dans le domaine radio. La ﬁgure 1.8 montre la
complexite´ de la zoologie de ces objets, mais on peut voir que l’on distingue deux cate´gories
principales : les “radio quiet” qui ne pre´sentent pas d’e´mission radio marque´e et n’arborent
pas de jets et les“radio loud”avec jets. Les premiers pourraient e´ventuellement acce´le´rer des
8. Par abus de langage, le terme AGN est aussi utilise´ pour parler de la galaxie elle-meˆme, ce que nous ferons
aussi par la suite.
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deux classes d'objets différents
radio loud (avec jets)
vs
radio quiet (sans jets)
Figure 1.8 – Classification des galaxies en terme d’activite´. Les pointille´s verts indiquent la divergence entre
les deux classes principales d’AGN : les ‘radio quiet’ sans jets et les ‘radio loud’ avec jets. Les lignes roses et
bleues regroupent des objets qui sont probablement identiques mais qui paraissent de structure et de luminosite´
diffe´rentes car vus sous un angle diffe´rent.
particules dans le noyau : pour un trou noir de masseMbh ∼ 109 M⊙, le champ magne´tique
d’e´quipartition dans la re´gion centrale vaut B ∼ 300 G. Si la re´gion centrale se limite a`
∼ 10 rayons gravitationnels, R ∼ 100 unite´s astronomiques donc Emax ∼ 1.5 × 1020 eV.
Mais cette dernie`re valeur peut diﬃcilement eˆtre atteinte dans la re´alite´ a` cause des pertes
d’e´nergie importantes que subissent les particules dans cette zone tre`s dense (Norman
et al. 1995a; Henri et al. 1999). Les galaxies “radio loud” ont deux sites d’acce´le´ration
supple´mentaires : les jets et les lobes. Les jets de radio-galaxies ont un produit BL (champ
× extension late´rale du jet) a` peu pre`s constant, avec BL ∼ 0.3 G pour Mbh ∼ 109 M⊙.
Il vient alors Emax ∼ 3× 1020 eV. Leurs lobes s’e´tendent sur quelques kiloparsecs et sont
dote´s d’un champ magne´tique B ∼ 10−4 G et d’un choc de vitesse vsh = 0.3 c. On retrouve
la` encore Emax ∼ 3× 1020 eV.
Les chocs d’accre´tion des grandes structures : les grandes structures de l’Univers (amas,
ﬁlaments, murs) se forment par accre´tion gravitationnelle de matie`re noire et de gaz. Ceci
peut engendrer la formation de chocs magne´tise´s autour des amas et des ﬁlaments. On peut
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estimer leur extension line´aire a` ∼ 1 Mpc (a` un ordre de grandeur pre`s). Dans l’hypothe`se
que le champ magne´tique soit de l’ordre de B ∼ 1 µG de part et d’autre des chocs, il serait
possible d’acce´le´rer les particules jusqu’a` ∼ 1020 eV.
Il faut bien noter que le crite`re de Hillas pre´sente´ ci-dessus est une condition ne´cessaire a`
l’acce´le´ration des particules aux plus hautes e´nergies. En fait, le calcul de l’e´nergie maximale
accessible est beaucoup plus complexe, car il fait intervenir de nombreux parame`tres physiques
inhe´rents aux chocs a` la source, qui sont souvent peu connus. Elle peut eˆtre estime´e en comparant
les temps caracte´ristiques suivants :
– le temps d’acce´le´ration tacc qui de´pend du me´canisme d’acce´le´ration, donc aussi des para-
me`tres du plasma magne´tise´ autour du choc
– le temps d’e´chappement tesc des rayons cosmiques de la re´gion du choc qui de´pend aussi
des parame`tres du plasma magne´tise´ autour du choc
– la dure´e de vie de la source tage
– le temps de perte d’e´nergie tloss dues aux interactions avec le milieu ambiant qui de´pend
du champ magne´tique, des fonds de photons et de baryons etc.
Au ﬁnal, on voudrait que tacc . min(tesc, tloss, tage), mais la prise en compte des diﬀe´rents
processus physique est diﬃcile (voir par exemple Norman et al. 1995a).
1.5 La jonction entre les composantes Galactiques et
extra-galactiques
Si deux composantes seulement (l’une Galactique et l’autre extra-Galactique) jouent un roˆle
dans le spectre observe´ des rayons cosmiques de haute e´nergie, ou` peut bien se produire la
jonction entre les deux ? La ﬁgure 1.5 indique justement la pre´sence de changements de pente
au-dela` du genou, qui pourraient eˆtre des signatures de l’e´mergence d’une nouvelle composante.
La premie`re cassure, appele´e le “second genou”, est un raidissement de la pente qui passe d’un
indice spectral α = 3 a` 3.3 vers E ∼ 1017.5−18 eV. Elle semble se dessiner dans trois expe´riences :
Akeno (Nagano et al. 1992), Fly’s Eye (Bird et al. 1993a, 1994) et HiRes (Abu-Zayyad et al.
2001). Mais cette cassure n’apparaˆıt de fac¸on vraiment prononce´e que dans les compilations de
diﬀe´rentes expe´riences (Nagano & Watson 2000; Bergman & Belz 2007), qui tendent a` accentuer
les points d’inﬂexion. Il est donc possible que le second genou soit un artefact, et que l’inﬂexion
du spectre soit beaucoup plus e´tale´e en e´nergie.
Autour de E ∼ 1018.5−19 eV, nous assistons cette fois a` un durcissement 9 du spectre (la
“cheville”) et l’indice spectral redevient de l’ordre de 2.7. Cette cassure a e´te´ plus clairement
de´tecte´e par les expe´riences Fly’s Eye (Bird et al. 1994), AGASA (Takeda et al. 1998) et HiRes
(Abbasi et al. 2004). L’Observatoire Pierre Auger mesure les ﬂux surtout au-dessus de cette
cassure, mais leurs re´sultats semblent conﬁrmer la pre´sence de la cassure, et l’indice spectral
de ∼ 2.7 observe´ a` plus haute e´nergie est en ade´quation avec les expe´riences ante´rieures (voir
ﬁgure 1.10).
9. Dans la nomenclature de l’astrophysique des hautes e´nergies, un spectre “dur”de´signe un spectre peu pentu
et un spectre “mou” un spectre pentu (donc “raide”). Lorsqu’on parlera de raidissement du spectre, on fera donc
re´fe´rence au passage d’un spectre dur a` un spectre mou. Au contraire, un durcissement du spectre est un passage
d’un spectre raide a` un spectre plus plat.
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Il est courant d’associer l’ensemble de ces deux cassures a` l’e´mergence d’une nouvelle com-
posante du rayonnement cosmique : les particules produites en dec¸a` de la cheville auraient leur
source dans la Galaxie, et celles au-dela` proviendraient de sources extra-galactiques. Le fait que
la cheville est situe´e globalement a` l’e´nergie a` laquelle les particules ne sont plus conﬁne´es dans
la Galaxie motive cette interpre´tation (voir note de bas de page nume´ro 7). Dans les premiers
mode`les de jonction, les rayons cosmiques extra-galactique e´mergeaient dans le spectre a` tre`s
haute e´nergie (E > 1019 eV) et e´taient compose´s de protons essentiellement, comme les mesures
observationnelles semblaient l’indiquer a` l’e´poque (Waxman 1995b). Cette ide´e a e´te´ reprise par
Wibig & Wolfendale (2004) qui retrouvent la forme de la cheville en injectant un spectre d’indice
2.0 − 2.4 qui commence a` dominer la composante Galactique au-dela` de E ∼ 4 × 1019 eV. La
composition injecte´e est encore une fois tre`s riche en protons ; ces auteurs trouvent que leur
re´sultats ne correspondent plus aux observations en pre´sence d’une proportion non ne´gligeable
d’e´le´ments plus lourds.
La composition aux tre`s haute e´nergies n’e´tant pas vraiment connue, cette dernie`re possibilite´
a e´te´ examine´e par Allard et al. (2007b). Leurs travaux montrent que la forme du spectre est
bien reproduite si une composition mixte est injecte´e avec une loi de puissance en 2.2 − 2.3.
La transition a lieu cette fois a` plus basse e´nergie (E ∼ 1018.3 eV), avant la cheville, comme le
montre la ﬁgure 1.9.
Figure 1.9 – Spectre propage´ des rayons cosmiques extra-galactiques calcule´ par Allard et al. (2007b). Les
particules sont injecte´es avec une composition mixte, selon une loi de puissance d’indice 2.3. Les e´le´ments ont
une coupure exponentielle au-dela` de l’e´nergie Emax = Z × 1020.5 eV. Les diffe´rents traits pleins repre´sentent le
spectre obtenu pour des variation d’abondance autour de la composition Galactique. La distribution des sources
est suppose´e uniforme et les effets du champ magne´tique extra-galactique sont ne´glige´s.
Bien que ces visions du spectre puissent paraˆıtre assez naturelles, elles supposent que la
composante extra-galactique e´merge a` relativement haute e´nergie (E & 1018.3 eV). Il faut alors
expliquer la partie infe´rieure du spectre soit par une extension de la composante Galactique, soit
par l’introduction d’une – ou de plusieurs – autre composante extra-galactique. Nous avons vu
29
que la premie`re possibilite´ posait un proble`me d’acce´le´ration dans les sources Galactiques, et la
deuxie`me un proble`me d’ajustement ﬁn.
Un autre mode`le sugge`re que la transition entre la composante galactique et extra-galactique
ait lieu un peu avant le second genou, a` E ∼ 1016.5−17.5 eV (Berezinsky et al. 2006). Ce dernier
marquerait alors le de´but de la composante extra-galactique, et la cheville serait vue comme un
creux forme´ par des pertes e´nerge´tiques lors de la propagation dans l’Univers (voir section 2.6).
Cette the´orie permettrait de se de´barrasser du proble`me d’acce´le´ration dans la Galaxie, mais
il reste bien suˆr encore celui de l’ajustement ﬁn. D’autre part, ce sce´nario n’est valable que
si les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie sont compose´s de protons a` plus de 80% : une
composition chimique plus lourde fait disparaˆıtre le creux au niveau de la cheville et la forme du
spectre ne peut donc plus eˆtre reproduite (Berezinsky et al. 2004; Allard et al. 2007b). Enﬁn,
le spectre d’injection a` la source doit eˆtre relativement mou : d’indice 2.6 − 2.7, ce qui n’est
pas force´ment favorise´ par les mode`les d’acce´le´ration que nous avons vu dans la section 1.2.
Cette injection pentue induit aussi un proble`me de budget e´nerge´tique pour les sources extra-
galactiques si elle est prolonge´e jusqu’a` basse e´nergie. La plupart des mode`les supposent donc
un changement de pente vers E ∼ 1017−18 eV pour pallier ce proble`me.
Malgre´ ces contraintes, ce sce´nario reste attractif car il donne une explication naturelle a`
l’e´nergie a` laquelle a lieu la jonction entre les deux composantes Galactiques et extra-Galactiques.
La composante Galactique peut en eﬀet prendre ﬁn a` l’e´nergie d’acce´le´ration maximale du fer
calcule´e dans l’e´quation (1.12), et il a e´te´ de´montre´ par Lemoine (2005) et Aloisio & Berezinsky
(2005) que l’eﬀet d’horizon magne´tique (qui est duˆ au champ magne´tique extra-galactique) pou-
vait couper le spectre extra-galactique justement vers cette e´nergie. Cet eﬀet, et les conse´quences
des parame`tres du champ magne´tique extra-galactique sur la coupure seront de´taille´s dans le
chapitre 4.
Cette re´gion du spectre est en re´alite´ la moins bien comprise – et aussi la moins observe´e.
Les re´sultats expe´rimentaux sur les directions d’arrive´e des rayons cosmiques rajoutent aussi
leur part de confusion, car AGASA de´tecte au niveau du second genou (vers E ∼ 1018 eV), un
exce`s d’e´ve´nements en provenance du centre de notre Galaxie, ainsi qu’un de´ﬁcit en provenance
de l’anti-centre. Cette anisotropie pourrait provenir de la concentration de sources vers le centre
Galactique, combine´ a` un changement de mode de propagation, si les rayons cosmiques sont
des protons : en eﬀet, leur rayon de Larmor vers E ∼ 1018 eV est de l’ordre de la hauteur du
disque Galactique, et ils pourraient commencer a` s’e´chapper. Cet exce`s n’est cependant observe´
par aucune autre expe´rience. L’Observatoire Pierre Auger de´tecte une distribution totalement
isotrope dans cette re´gion du spectre (qui n’est certes pas la gamme d’e´nergie a` laquelle elle est
de´die´e). Les re´sultats de l’expe´rience KASCADE-Grande viendront, on l’espe`re, apporter plus
d’information sur cette zone de transition.
1.6 La coupure GZK : coupure ou pas ?
Dans l’ensemble de ces sce´narii, les sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie sont
du type de celles de´crites dans la section 1.4. Elles devraient donc eˆtre en majorite´ situe´es a` des
distances cosmologiques. Il a e´te´ de´montre´ tre`s toˆt que dans cette situation, les particules de
plus haute e´nergie (E & 6× 1019) perdraient leur e´nergie au cours de leur propagation a` cause
d’interactions sur les photons du fond diﬀus cosmologique. On s’attend donc a` une coupure
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Figure 1.10 – Mesures de flux pour les expe´riences indique´es dans le domaine d’e´nergie de la coupure GZK.
dans le ﬂux des rayons cosmiques aux e´nergies extreˆmes ; on l’appelle “coupure GZK” (Greisen
1966; Zatsepin & Kuzmin 1966). La pre´sence ou l’absence de cette coupure est une information
capitale sur la nature et la distribution des sources extra-galactiques, comme nous l’examinerons
en de´tail dans la section 2.6.
On voit apparaˆıtre une telle coupure dans les donne´es de HiRes-1 et de l’Observatoire Pierre
Auger, mais le ﬂux semble se prolonger au-dela` de l’e´nergie de coupure pre´dite pour l’expe´rience
AGASA (voir ﬁgure 1.10). Certains auteurs ont montre´ que l’absence de coupure pouvait eˆtre
explique´e par des eﬀets de propagation dans le champ magne´tique du super-amas local, si les
sources sont relativement proches (Blasi & Olinto 1999; Sigl et al. 1999; Lemoine et al. 1999;
Ide et al. 2001). D’autres ont e´voque´ la pre´sence d’une nouvelle composante pour expliquer ces
particules trans-GZK, avec des mode`les faisant appel a` de la “nouvelle” physique (voir Bhat-
tacharjee 2000 ou Sigl 2001b pour une revue sur ces the´ories). Mais alors comment expliquer
l’incohe´rence avec des re´sultats obtenus par ces trois expe´riences ? Depuis la de´tection de la cou-
pure par l’Observatoire Pierre Auger, il est fortement sugge´re´ que les donne´es d’AGASA seraient
sujets a` une erreur de calibration en e´nergie.
Si la coupure GZK a eﬀectivement lieu, elle devrait eˆtre associe´e a` l’e´mission de particules
secondaires comme des photons et des neutrinos de tre`s haute e´nergie, qui devraient eˆtre produits
lors de l’interaction des rayons cosmiques avec les photons du fond diﬀus cosmologique. La non
de´tection – et peut-eˆtre avec les derniers instruments, la de´tection – d’un tel ﬂux permet aussi
de poser des contraintes inte´ressantes sur la nature et la distribution des sources. Les processus
d’e´mission de ces messagers secondaires seront de´crits dans le chapitre suivant.
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Figure 1.11 – Projection de la sphe`re ce´leste en coordonne´es galactiques. Les cercles ont un rayon de 3.2◦
et sont centre´s sur les directions d’arrive´e des 27 rayons cosmiques d’e´nergie E > 5.7 × 1019 eV observe´s par
l’Observatoire Pierre Auger. Les positions des 442 AGN (292 dans le champ de vue de l’Observatoire) de de´calage
spectral z ≤ 0.017 (D < 71 Mpc) du catalogue de Ve´ron-Cetty & Ve´ron (2006) sont indique´es par les aste´risques
rouges. La limite du champ de vue de l’Observatoire est trace´e en trait plein (angle ze´nital infe´rieur a` 60◦). Pour
re´fe´rence, les tirets indiquent le plan super-galactique. Les contours bleus donnent l’exposition relative, qui va
croissante lorsque la couleur est fonce´e. La galaxie Centaurus A est marque´e en blanc. (Abraham et al. 2007).
1.7 Les directions d’arrive´e au-dela` de la coupure GZK
Doit-on observer des concentrations de rayons cosmiques venant de certaines directions du
ciel ? Plus pre´cise´ment, les rayons cosmiques pointent-ils vers leurs sources ? Ces questions sont
au cœur de notre tryptique e´nigmatique et constituent l’un des points les plus de´licats de ce
domaine, car les the´ories sont justement sujettes aux incertitudes sur la nature des sources, et
surtout sur les champs magne´tiques Galactique et extra-Galactique. D’autre part, les re´sultats
des diﬀe´rentes expe´riences ne semblent pas toujours concorder, ce qui n’e´claircit pas la situation.
Au-dela` de E ∼ 6 × 1019 eV, la distance que les rayons cosmiques peuvent parcourir est
limite´e par les pertes d’e´nergie sur le fond diﬀus cosmologique. Leurs sources ne devraient pas
eˆtre situe´es a` plus de quelques centaines de me´gaparsecs, et devraient donc eˆtre encore dans
l’horizon d’inhomoge´ne´ite´ de l’Univers. Si les rayons cosmiques ne sont pas pas trop de´ﬂe´chis
par les champs magne´tiques Galactique et extra-Galactique, on s’attend donc a` ce que leurs
directions d’arrive´e soient distribue´es de fac¸on anisotrope sur le ciel.
Les expe´riences AGASA et HiRes n’ont de´tecte´ aucun signal d’anisotropie parmi leurs re´sul-
tats a` ultra-haute e´nergie. Par contre, en novembre 2007, l’Observatoire Pierre Auger a publie´
la de´tection d’une corre´lation signiﬁcative entre les directions d’arrive´e des rayons cosmiques
d’e´nergie E > 5.7 × 1019 eV et un catalogue d’AGN situe´s a` une distance de moins de 75 Mpc
(Abraham et al. 2007, 2008, et voir aussi la ﬁgure 1.11). En re´alite´, cette corre´lation ne semble
pas eˆtre conﬁrme´e dans les publications poste´rieures, et on peut remarquer dans tous les cas que
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Figure 1.12 – Directions d’arrive´e des rayons cosmiques d’e´nergie E > 4× 1019 eV, de´tecte´s par l’expe´rience
AGASA. Les carre´s rouges et les ronds verts repre´sentent les particules d’e´nergie E > 1020 eV et (4 − 10) ×
1019 eV respectivement. Les cercles pleins indiquent la pre´sence d’un regroupement d’e´ve´nements avec un angle
d’espacement < 2.5◦. A` 11h 20min 57◦, trois rayons cosmiques d’e´nergie ∼ 4 × 1019 eV sont observe´s, alors que
l’on s’attend normalement a` voir 0.06 e´ve´nements. La probabilite´ d’observer un tel triplet dans une distribution
isotrope est de 0.9%. (Source : Takeda et al. 1999).
les AGN en question sont en majorite´ des objets dont l’e´nerge´tique est insuﬃsante pour acce´le´rer
les particules aux ultra-hautes e´nergies (des “radio quiet” dans la classiﬁcation de la ﬁgure 1.8).
Il est fort probable que le signal observe´ soit simplement la signature d’une corre´lation avec la
densite´ de matie`re, comme il sera discute´ dans le chapitre 5. On peut surtout retenir de l’e´tude
de Abraham et al. (2007) qu’elle rejette l’isotropie des directions d’arrive´e a` plus de 99% de
niveau de conﬁance.
Plusieurs autres corre´lations avec des catalogue d’objets avaient e´te´ mis en e´vidence – et tre`s
discute´es – a` partir des re´sultats des expe´riences ante´rieures. Tinyakov & Tkachev (2001, 2002),
Gorbunov et al. (2002) et Gorbunov & Troitsky (2005) ont compare´ les directions d’arrive´e
des e´ve´nements de HiRes avec des catalogues de BL Lacs et trouvent un signal de corre´lation
conse´quent au-dessus de E ∼ 1019 eV. Mais cette aﬃrmation a e´te´ fortement de´battue dans
les anne´es suivantes (Evans et al. 2002, 2004; Tinyakov & Tkachev 2004). Stanev et al. (1995)
remarquent une association entre les directions d’arrive´e et le plan super-galactique, mais celle-
ci semble eˆtre re´fute´e par les re´sultats d’AGASA (Takeda et al. 1998), puis re´apparaˆıt dans les
donne´es de l’Observatoire Pierre Auger (Stanev 2008).
Cette dernie`re expe´rience voit d’autre part un regroupement d’e´ve´nements dans la direction
de la galaxie Centaurus A. En dehors de cette zone, elle ne de´tecte cependant pas un nombre
signiﬁcatif de multiplets (deux ou trois doublets ou triplets), c’est-a`-dire de particules provenant
de directions semblables a` 2 − 3◦ pre`s. L’observation de cette anisotropie a` petite e´chelle per-
mettrait de contraindre les de´ﬂexions magne´tiques subies par les particules, ainsi que le nombre
de sources contribuant au ﬂux total. L’expe´rience AGASA a observe´ trois doublets et un tri-
plet d’e´ve´nements parmi 47 gerbes de´tecte´es et l’analyse conjointe des re´sultats de diﬀe´rents
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instruments excluant HiRes ont montre´ la pre´sence de deux triplets et six doublets parmi 92
e´ve´nements au-dessus de E = 4× 1019 eV (Uchihori et al. 2000). HiRes ne de´tecte pas de mul-
tiplets, mais un de ses e´ve´nements co¨ıncide avec un triplet d’AGASA. Le ciel observe´ par ces
deux expe´riences e´tant diﬀe´rent de celui de l’Observatoire Pierre Auger, il n’est pas possible de
mettre en commun leurs re´sultats.
L’absence de sources de´tecte´es dans la direction d’arrive´e des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie laisse a` penser que le champ magne´tique extra-galactique joue un roˆle non ne´gligeable
dans la propagation des particules. Les de´ﬂexions induites par ces champs pourraient eˆtre telles
que toute astronomie de rayons cosmiques serait impossible. La situation serait encore pire s’il
s’ave`re que la composition de ces particules est lourde aux plus hautes e´nergies, car les de´ﬂexions
seraient alors encore plus importantes.
Une autre fac¸on explication serait a` chercher dans la nature-meˆme des sources. Si celles-ci
sont de type “sursautante” (par exemple des sursauts gamma), on devrait s’attendre a` un de´-
calage entre la de´tection des sursauts dans le ciel et l’arrive´e des rayons cosmiques. En eﬀet,
les rayons cosmiques et les autres messagers produits par la source (photons, neutrinos, ondes
gravitationnelles) ne couvrent pas les meˆmes distances en un temps donne´ : les premiers vont
cumuler un temps de retard par rapport aux autres particules non charge´es, lors de leurs de´-
ﬂexions dans le champ magne´tique. Ainsi, quand un sursaut gamma explose, l’e´mission gamma
arrive d’abord, puis les rayons cosmiques plusieurs dizaines de milliers d’anne´es plus tard. Il se
peut de cette fac¸on que l’on ne voie jamais de source dans la direction des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie : c’est tout simplement parce qu’elle est e´teinte depuis longtemps. L’ensemble
de ces phe´nome`nes sera traite´ dans le chapitre 5.
1.8 La composition chimique a` ultra-haute e´nergie
La composition chimique a` ultra-haute e´nergie est probablement la quantite´ la plus de´licate a`
mesurer avec les expe´riences actuelles. L’une des observables les plus parlantes pour distinguer les
diﬀe´rentes espe`ces est la profondeur Xmax a` laquelle le de´veloppement de la gerbe est maximal.
La mesure de celle-ci ne´cessite donc de connaˆıtre la forme longitudinale de la gerbe, ce qui n’est
possible qu’avec des de´tecteurs a` ﬂuorescence, dont sont e´quipe´s HiRes et l’Observatoire Pierre
Auger. Les ﬂuctuations statistiques intrinse`ques a`Xmax font qu’il est impossible de mesurer cette
valeur pour chaque particule au cas par cas. Il faut donc observer un grand nombre de gerbes et
e´tudier la moyenne 〈Xmax〉 qui est relie´e a` la masse logarithmique moyenne des particules par
la formule :
〈Xmax〉 = Dp
[
ln
(
E
E0
)
− 〈lnA〉
]
+ cp , (1.13)
ou` les constantes Dp et cp de´pendent de la nature des interactions hadroniques. On voit d’apre`s
cette e´quation que les profondeurs sont des fonctions line´aires croissantes du logarithme d’e´ner-
gie, et les droites des diﬀe´rents e´le´ments chimiques seront obtenues par translation vers le bas
pour les masses croissantes. La pente de ces droites de´pendront du mode`le d’interaction hadro-
nique choisi (par exemple QGSJET, SIBYLL ou EPOS).
Pour des de´tecteurs au sol comme AGASA, la mesure de la composition s’eﬀectue au travers
de l’e´tude d’autres observables, comme la densite´ de muons au sol, l’e´paisseur du front de la
gerbe, ou le rayon de courbure au sol. Ces techniques sont e´galement utilise´es par l’Observatoire
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Figure 1.13 – Mesures du taux d’e´longation de la gerbe Xmax par l’expe´rience HiRes (a` gauche, J. Belz,
pre´sentation de CRIS 2008) et l’Observatoire Pierre Auger (a` droite, Unger et al. 2007). Les donne´es sont compare´es
aux valeurs obtenues par des simulations de gerbes pour le cas pur proton et pur fer.
Pierre Auger pour compenser le faible temps de cycle des de´tecteurs a` ﬂuorescence, qui ne
peuvent fonctionner que par nuit noire.
Dans l’ensemble, les re´sultats sont sujets a` beaucoup d’incertitudes ; ils de´pendent aussi des
simulations d’interaction hadroniques qui sont ge´ne´ralement extrapole´es a` partir de donne´es a`
beaucoup plus basse e´nergie. Les diﬀe´rentes expe´riences sont en de´saccord sur la composition
(voir ﬁgure 1.13). Les de´tecteurs HiRes et AGASA (Bird et al. 1993a; Shinozaki & et al. 2005;
Abbasi et al. 2005) observent un alle´gement global de la composition aux plus hautes e´nergies
(E > 1017.5 eV). Les dernie`res re´visions des re´sultats de HiRes montrent meˆme que les rayons
cosmiques seraient compose´s de protons purs a` ultra-haute e´nergie. L’Observatoire Pierre Auger
semble plutoˆt voir un alourdissement a` partir de E & 1018.5 eV, et leurs derniers re´sultats bientoˆt
publics semblent converger vers du fer pur aux e´nergies extreˆmes.
Les deux cas de ﬁgure sont discutables d’un point de vue the´orique. Il n’y a pas de raison
e´vidente pour que les sources a` ultra-haute e´nergie n’acce´le`rent que des protons, alors que les
abondances des rayons cosmiques dans le syste`me solaire et dans la Galaxie montrent que des
e´le´ments lourds sont eﬀectivement pre´sents. Cependant, les zones d’acce´le´ration sont souvent
denses et pourraient ne pas permettre la survie de noyaux lourds. Il n’existe d’ailleurs pas a`
l’heure actuelle, de mode`le satisfaisant qui prouve que la survie des noyaux lourds soit possible
dans les objets que nous avons cite´s dans la section 1.4 (voir toutefois Anchordoqui et al. 2001;
Murase et al. 2008b; Wang et al. 2008; Allard & Protheroe 2009). Les noyaux pourraient aussi
eˆtre de´truits par conﬁnement et interactions dans l’environnement dense de la source, comme
les amas de galaxies (voir chapitre 6).
Les noyaux lourds ont ne´anmoins pique´ l’inte´reˆt de plusieurs auteurs pour deux proprie´te´s.
Premie`rement, graˆce a` leur charge, ils peuvent eˆtre conﬁne´s – et donc potentiellement acce´le´re´s
– a` une e´nergie Z fois supe´rieure a` celle du proton d’apre`s le crite`re de Hillas (e´quation 1.12).
Deuxie`mement, les e´le´ments les plus lourds ont une distance de perte d’e´nergie de plusieurs cen-
taines de me´gaparsecs, bien supe´rieure a` celle d’un proton. Allard et al. (2008) montrent a` l’aide
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de simulations Monte-Carlo, que quelle que soit la composition a` la source, le spectre propage´
jusqu’a` la Terre pre´senterait une composition domine´e soit par des protons, soit par du fer. Ce
dernier cas peut se produire lorsque la source est enrichie en fer, ou si, plus raisonnablement,
l’e´nergie maximale d’injection du proton est infe´rieure l’e´nergie de la coupure GZK. De cette
fac¸on, seules les espe`ces lourdes seraient pre´sentes aux plus hautes e´nergies.
1.9 La propagation de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
Beaucoup des questions que nous avons e´voque´es au cours de ce chapitre sont a` e´tudier dans le
cadre de la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. C’est au cours de leur trajet
entre la source et la Terre que les particules produisent des messagers secondaires (photons et
neutrinos) qui rece`lent d’informations supple´mentaires sur la source et le milieu extra-galactique.
Les pertes d’e´nergie induites au cours de ces e´missions sont aussi pre´sentes dans les observables.
Les signatures des champs magne´tiques traverse´s peuvent e´galement s’inscrire dans les rayons
cosmiques au cours de leur pe´riple. En re´sume´, la propagation des rayons cosmiques de ultra-
haute e´nergie comporte deux pans :
1. la production des particules secondaires par interactions sur les fonds ambiants qui aﬀecte
essentiellement l’e´nergie et la composition. En tre`s bonne approximation, ces processus
n’aﬀectent pas la direction de la particule, car son impulsion restera cantonne´e dans un
coˆne d’angle d’ouverture 1/Γ, ou` Γ est son facteur de Lorentz colossal.
2. l’interaction avec les champs magne´tiques qui aﬀecte les directions et la dure´e du parcours
sans modiﬁer l’e´nergie ni la composition.
Le chapitre suivant portera sur le premier point, et nous de´taillerons les caracte´ristiques
des secondaires produits, ainsi que celles des rayons cosmiques primaires apre`s interactions. Le
chapitre 3 dressera un aperc¸u des connaissances actuelles sur les champs magne´tiques extra-
galactiques. Nous examinerons les mode`les existants sur ces champs et sur la propagation des
particules charge´es, et expliciterons ceux que nous avons de´veloppe´s au cours de ces trois ans.
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L’Univers a` tre`s haute e´nergie est aussi e´tudie´e par d’autres astroparticules, comme les pho-
tons non thermiques (radio, X ou gamma) et les neutrinos de tre`s haute e´nergie. Il existe, et
a existe´, de nombreuses expe´riences de´die´es a` ces mesures : dans le domaine du gamma, au-
dessus de Eγ = 30 MeV, le satellite EGRET a ouvert la voie en ﬁxant notamment des limites
supe´rieures en ﬂux, graˆce a` la non observation de rayonnement gamma dans certains objets et
pour le ﬂux diﬀus. On attend aussi beaucoup du satellite Fermi re´cemment lance´, et de tous les
de´tecteurs au sol comme MAGIC, MAGIC-2, HESS, HESS-2 et le futur CTA, dont la sensibilite´
approximative est pre´sente´e dans la ﬁgure 2.1. Chaque expe´rience couvre une gamme d’e´nergie
particulie`re, et on espe`re que CTA pourra observer a` lui seul quatre ou cinq ordres de grandeurs
en e´nergie pour pouvoir faire des e´tudes d’objets multi-longueurs d’ondes. Parmi les de´tecteurs
de neutrinos actuels, on peut citer AMANDA, ANTARES et IceCUBE, dont la sensibilite´ en
ﬂux va croissante (voir ﬁgure 2.1). Les neutrinos interagissant tre`s peu avec la matie`re, il est ne´-
cessaire de construire des de´tecteurs de plus en plus volumineux aﬁn de les observer a` tre`s haute
e´nergie. Le projet KM3Net dont le volume pre´vu est d’un kilome`tre cube, devrait ame´liorer la
sensibilite´ d’un facteur 3 environ pour le ﬂux diﬀus et pour les sources ponctuelles.
Ces autres messagers sont produits par les rayons cosmiques – d’ou` leur nature non ther-
mique – a` la source, ou au cours de leur propagation dans l’Univers (voir sche´ma 2.2). Ces
particules e´tant des produits secondaires, elles contiennent force´ment des informations sur leurs
proge´niteurs. Elles sont aussi inte´ressantes par leur nature et leur comportement : notamment,
les photons et les neutrinos n’e´tant pas des particules charge´es, ils se propagent en ligne droite
et peuvent donc re´ve´ler des informations capitales sur la source (a` commencer par sa position).
Les photons de tre`s haute e´nergie interagissent avec le milieu ambiant et forment des cascades
impliquant des e´lectrons et des positrons. Ils peuvent nous renseigner de cette fac¸on sur les
milieux qu’ils traversent (la densite´ de photons et le champ magne´tique).
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Figure 2.1 – Sensibilite´s en flux des de´tecteurs de rayons gamma (a` gauche, Hermann et al. 2008) et de
neutrinos (flux diffus) de tre`s haute e´nergie (Carr et al. 2008). A` gauche, le flux d’une source de type du pulsar
du Crabe est indique´ pour re´fe´rence. A` droite, les lignes noires indiquent le flux des neutrinos atmosphe´riques.
Le trait bleu marine est la sensibilite´ pour un de´tecteur du futur comme KM3Net. Les pointille´s roses donnent la
limite de Waxman-Bahcall (voir section 2.5).
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Figure 2.2 – Sche´ma de la production de multi-messagers par des sources astrophysiques puissantes. Les
processus d’interaction mentionne´s peuvent avoir lieu dans l’environnement de la source, ou plus tard lors de la
propagation.
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Les rayons cosmiques acce´le´re´s a` la source sont de deux types, comme le montre le sche´ma 2.2 :
les e´lectrons et les noyaux (protons et noyaux plus lourds). Nous nous concentrerons cependant
dans cette the`se uniquement sur les rayons cosmiques hadroniques, et laisserons de coˆte´ les
e´lectrons et positrons en tant que particules primaires. Nous pouvons d’ailleurs remarquer que
ces derniers produisent une quantite´ importante de photons et sont probablement la source
principale du rayonnement non thermique des sources e´nerge´tiques.
La production des e´missions secondaires par les noyaux de ultra-haute e´nergie a lieu essentiel-
lement par interactions avec d’autres particules. Quelles sont alors les particules dans l’Univers
qui sont assez nombreuses et de section eﬃcace conse´quente pour avoir un eﬀet sur les rayons
cosmiques ? Ce seront tout d’abord les photons, particules de plus grande densite´ cosmique apre`s
les neutrinos, et dans certaines re´gions de densite´ de matie`re e´leve´e, les baryons. Nous allons
tout d’abord examiner les processus d’interaction sur ces fonds, et les produits secondaires qu’ils
induisent. Nous verrons aussi en ﬁn de chapitre les conse´quences de ces interactions sur les
observables des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie.
2.1 Production par interactions sur les fonds de photons
The´oriquement, plusieurs re´actions entre un rayon cosmique et un photon peuvent conduire
a` la production de particules secondaires inte´ressantes. Par mesure de simplicite´, commenc¸ons
par e´tudier le cas d’un proton. Dans les milieux astrophysique que l’on conside`re, les processus
d’interaction notables que les protons peuvent subir sont la photo-production de pions :
p+ γ −→ N + nπ , (2.1)
ou` N est un nucle´on et n le nombre de pions produits, et la production de paires e´lectrons-
positrons, appele´e aussi eﬀet Bethe-Heitler :
p+ γ −→ p+ e+ + e− . (2.2)
Les pions produits se de´sinte´greront en neutrinos, photons et e´lectrons/positrons secondaires,
et ces derniers pourront enclencher des cascades e´lectromagne´tiques, i.e. cre´er encore d’autres
photons supple´mentaires.
Dans notre cas, le proton a une e´nergie colossale, donc des photons peu e´nerge´tiques suﬃront
probablement a` obtenir la re´action. Supposons donc un photon d’e´nergie ǫ et calculons l’e´nergie
Ep ne´cessaire pour nos interactions. La conservation de la norme de l’e´nergie-impulsion implique
(en supposant une impulsion nulle pour les produits de l’interaction, et une collision frontale
dans le re´fe´rentiel du laboratoire), pour la photo-production de pions :
Ep &
mπ(mπ + 2mp) c
4
2ǫ
∼ 1019 eV
( ǫ
10−3 eV
)−1
(2.3)
et pour la production de paires e´lectrons-positrons :
Ep &
memp
ǫ
∼ 5× 1018 eV
( ǫ
10−3 eV
)−1
. (2.4)
On voit ainsi qu’a` ultra-haute e´nergie, meˆme des photons de tre`s faible e´nergie pourront contri-
buer a` la production de particules secondaires. Ceci est inte´ressant, car les seuls fonds de photons
dans l’Univers qui ont une densite´ raisonnablement e´leve´e pour jouer un roˆle ici, sont le fond
diﬀus cosmologique (CMB) d’e´nergie moyenne ǫCMB ≃ 2.7 kBTCMB ∼ 6 × 10−4 eV et le fond
infrarouge qui s’e´tend sur ǫIR ∼ 10−3 − 1 eV.
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2.1.1 Les fonds de photons
Nous allons maintenant examiner les deux principaux fonds de photon qui interviennent
dans la production des particules secondaires a` ultra-haute e´nergie : le fond diﬀus cosmologique
(CMB) et le fond infrarouge, ainsi que le fond radio universel qui intervient dans les cascades
e´lectromagne´tiques. La ﬁgure 2.3 repre´sente leur densite´ sur une gamme d’e´nergie allant jusqu’a`
ǫ ∼ 10 eV ; au-dela`, les densite´s de photons deviennent ne´gligeables et les fonds X et γ par
exemple ne contribuent pas aux processus e´voque´s ci-dessus.
Figure 2.3 – Densite´ de photons par intervalle logarithmique d’e´nergie, en fonction de l’e´nergie, pour les fonds
de photon qui contribuent a` la production de particules secondaires a` ultra-haute e´nergie a` z = 0. A` gauche,
le fond radio (premier pic) et le fond diffus cosmologique (CMB) sont trace´s selon le mode`le de Protheroe &
Biermann (1997). A` droite, le CMB est repre´sente´ en tirets noirs. Le fond infrarouge – qui empie`te le´ge`rement
dans le domaine de l’optique et de l’ultraviolet – en trait plein rouge, est une mode´lisation de Stecker et al. (2006).
Attention, les axes des deux figures ne sont pas dans les meˆmes unite´s. (Sources : a` gauche, adapte´ de Ferrigno
et al. 2004, et a` droite, avec l’aimable autorisation de D. Allard.)
Le fond diﬀus cosmologique a un spectre en e´nergie de corps noir de tempe´rature TCMB ∼
2.7 K, repre´sente´ en tirets noirs dans la ﬁgure 2.3. L’e´nergie moyenne des photons du CMB
sont donc de l’ordre de ECMB ≃ 2.7 kBTCMB ∼ 6 × 10−4 eV. Sa densite´ moyenne est de ∼ 410
photons/cm3 a` z = 0. Les e´quations (2.3) et (2.4) montrent que la production de pions et
de paires e´lectrons-positrons aura lieu pour les protons d’e´nergie Ep & 6 × 1019 eV et Ep &
8× 1017 eV respectivement.
Le fond diﬀus infrarouge est duˆ a` l’ensemble du rayonnement a` basse e´nergie e´mis par les
sources depuis le de´but de l’Univers 1. Bien que sa densite´ soit beaucoup plus faible que celle
du CMB, ce fond peut contribuer de fac¸on non ne´gligeable a` la production de neutrinos dans
la gamme d’e´nergie du proton 1018 . Ep . 6 × 1019 eV. Dans les re´gions denses ou` l’activite´
stellaire est – ou a e´te´ – intense, ce fond peut eˆtre aussi conside´rablement ampliﬁe´ (voir par
1. On pourra consulter la revue de Lagache et al. (2005) pour plus de de´tails sur ce fond de rayonnement.
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exemple leur eﬀet dans les amas de galaxies dans chapitre 6 de cette the`se).
Le fond diﬀus infrarouge a fait l’objet de nombreuses mode´lisations, dont les plus usite´es
dans le domaine de la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie sont ceux de
Kneiske et al. (2004) et de Stecker et al. (2006). Leur mode´lisation prend en compte les donne´es
sur l’e´volution du taux formation stellaire et et des fonctions de luminosite´ des galaxies sur des
dure´es cosmologiques. Les deux mode`les ne diﬀe`rent jamais de plus de quelques dizaines de pour
cents et sont en tre`s bon accord avec les mesures existantes.
Le fond radio universel serait duˆ au rayonnement radio des galaxies normales et des radio-
galaxies. Il n’intervient pas – ou de fac¸on ne´gligeable – dans les interactions des rayons cos-
miques de ultra-haute e´nergie, mais contribue a` la formation de cascades e´lectromagne´tiques
en interagissant avec les photons secondaires de tre`s haute e´nergie. Ce fond n’est pas tre`s bien
connu, principalement parce qu’il est diﬃcile de distinguer la composante Galactiques de l’extra-
galactique. Les observations ont pu donner malgre´ tout une estimation de ce fond (Alexander
et al. 1969). Protheroe & Biermann (1997) ont plus re´cemment mode´lise´ ce fond en incluant la
contribution des radio-galaxies et des AGN (voir ﬁgure 2.3).
2.1.2 Caracte´ristiques des interactions photo-hadroniques
Nous continuons d’examiner le cas simple ou` le rayon cosmique est un proton. Pour calcu-
ler le ﬂux et l’e´nergie des particules secondaires produites par interaction des protons avec les
photons du CMB ou infrarouges, il nous faut connaˆıtre l’ine´lasticite´ de l’interaction et calculer
le libre parcours moyen dans ces milieux, ce qui implique d’avoir aussi une ide´e de la section
eﬃcace. Dans ce qui suit, les quantite´s prime´es sont exprime´es dans le re´fe´rentiel du proton au
repos. On aura donc la correspondance : ǫγ ∼ ǫ′γΓp, ou` Γp est le facteur de Lorentz du proton 2.
L’ine´lasticite´ est l’e´nergie perdue par la particule primaire lors de la collision, et qui sera
donc re´cupe´re´e par les produits secondaires. Sa valeur – ainsi que celle des sections eﬃcaces – a
e´te´ e´tudie´e en de´tail par diﬀe´rents auteurs (Maximon 1968; Genzel et al. 1973; Begelman et al.
1990; Mu¨cke et al. 1999). Pour la production de paires e´lectrons-positrons l’ine´lasticite´ vaut
ξee(ǫ′γ) ≡ |∆Ep|/Ep ∼ 2me/mp ∼ 10−3 au seuil, et de´croit de manie`re monotone avec l’e´nergie
du photon. Pour la production de pions, l’ine´lasticite´ augmente de ξπ(ǫ′γ) ∼ mπ/mp ∼ 0.14
proche du seuil a` 0.5 a` haute e´nergie.
L’e´volution de la section eﬃcace peut eˆtre re´sume´e comme suit : pour la production des
paires e´lectrons-positrons, la section eﬃcace augmente de manie`re monotone avec l’e´nergie des
photons de σeepγ ∼ 1.2mb (ǫ′γ/ǫ′γ,s − 1)3, proche du seuil d’interaction (c’est-a`-dire ǫ′γ & ǫ′γ,s ≃
2me ∼ 1 MeV), a` σeepγ ∼ 1.8mb [ln(2ǫ′γ − 2.6)]. Pour la production de pions, la section eﬃcace
pique proche du seuil avec σπpγ ∼ 0.5mb a` ǫ′γ ∼ 2 ǫ′γ,s ∼ 320 MeV puis se stabilise a` haute e´nergie
vers σπpγ ∼ 0.14mb. Nous verrons dans la section 2.4 qu’il est possible d’avoir une mode´lisation
plus ﬁne de cette section eﬃcace, en prenant en compte les diﬀe´rents canaux d’interaction pos-
sible. Le sche´ma approche´ de σπpγ(ǫ
′
γ) que nous venons de de´crire est commune´ment employe´ ;
on l’appelle “l’approximation de re´sonance ∆”.
2. Nume´riquement, pour un noyau quelconque de nombre de masse A et d’e´nergie EA on a :
ΓA ∼ 109A−1
„
EA
1018 eV
«
.
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Figure 2.4 – Section efficace totale pour la photo-production de pions du proton. Les diffe´rents canaux d’in-
teraction sont repre´sente´s. Les re´sonances en pointille´s produisent dans un premier temps des particules a` dure´e
de vie tre`s limite´e (∆+, N+) qui se de´sinte`grent ensuite en pions ; elles ont une section efficace tre`s forte. Les
interactions produisant plusieurs pions (multi-pion) dominent a` haute e´nergie (tirets courts). On peut remarquer
le pic de la section efficace de la production de la particule ∆(1232) ; c’est la re´sonance ∆.
Passons a` pre´sent au calcul du libre parcours moyen. Pour faire ceci proprement, il faut
tenir compte de la distribution continue en e´nergie des photons, au lieu de prendre une valeur
moyenne. La longueur d’interaction pour un proton d’e´nergie Ep = Γpmpc
2 devient alors :
λpγ(Γp) =
[
1
Γp
∫
d3p′γ fγ(p
′
γ)σpγ(ǫ
′
γ)
]−1
, (2.5)
ou` fγ(p
′
γ) d
3p′γ correspond a` la densite´ en nombre des photons d’impulsion p
′
γ . On exprime le
nombre d’interaction par unite´ de temps dans le re´fe´rentiel du proton au repos, d’ou` l’apparition
de Γp lors du retour dans le re´fe´rentiel du milieu interstellaire. On cherche maintenant a` exprimer
fγ(p
′
γ) d
3p′γ dans ce dernier re´fe´rentiel, puisque c’est la` qu’on le mesure. Le fond de photons e´tant
isotrope dans le re´fe´rentiel du milieu interstellaire, on peut e´crire : d3p′γ = 2πc
−2 ǫ′γ dǫ
′
γdµ
′. La
transformation de Lorentz s’e´crit : ǫγ = Γp(1 + βpµ
′) ǫ′γ , avec µ
′ l’angle entre le photon et le
proton dans le re´fe´rentiel du proton au repos. Ceci nous donne un changement de variables entre
µ′ et ǫγ . En injectant tout ceci dans l’e´quation (2.5), on obtient (Stecker 1968) :
λpγ(Γp) =
[
1
2Γ2p
∫ +∞
0
dǫγ
1
ǫ2γ
dnγ
dǫγ
∫ 2Γpǫγ
ǫ′seuil
dǫ′γ ǫ
′
γσpγ(ǫ
′
γ)
]−1
. (2.6)
Pour le calcul de la borne supe´rieure de la seconde inte´grale, nous nous sommes place´s dans
la limite Γp ≫ 1, et ǫseuil est l’e´nergie seuil du processus d’interaction conside´re´. Le spectre
diﬀe´rentiel de photons par intervalle d’e´nergie dnγ/dǫγ est relie´ a` leur densite´ en nombre par :
dnγ
dǫγ
≡ 4π
c3
ǫ2γfγ(ǫγ) . (2.7)
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Figure 2.5 – Libres parcours moyens en fonction de l’e´nergie du proton pour la photo-production de pions sur
diffe´rents fonds de photons : CMB (traits pleins noirs), fond diffus infrarouge extra-galactique (pointille´s rouges
fins), fond infrarouge au centre d’un amas de galaxies a` cœur froid (pointille´s rouges e´pais). Le libre parcours
moyen de l’interaction hadronique pour un proton au centre d’un amas (de densite´ baryonique 1 cm−3) est aussi
repre´sente´ en tirets bleus. (Source : Kotera et al. 2009.)
La ﬁgure 2.5 pre´sente les libres parcours moyens pour la photo-production de pions par les
protons pour diﬀe´rents fonds de photons (ne nous pre´occupons pas pour l’instant de la courbe
bleue), calcule´s en utilisant l’e´quation (2.18) dans le cadre des travaux sur la propagation dans les
amas de galaxies de Kotera et al. (2009). On peut voir que le CMB va eˆtre pre´ponde´rant dans la
production de particules secondaires aux plus hautes e´nergies. On retiendra qu’a` Ep ∼ 1020 eV,
le libre parcours moyen pour les interactions avec les photons du CMB est de l’ordre de ∼
10 Mpc. Le fond diﬀus infrarouge – mode´lise´ avec les valeurs de Stecker et al. (2006) – peut aussi
e´ventuellement contribuer en dessous de Ep ∼ 6× 1019 eV quand l’inﬂuence du CMB diminue,
mais la production devrait eˆtre tre`s limite´e a` cause des distances d’interaction gigantesques. Nous
avons mode´lise´ le fond infrarouge a` l’inte´rieur d’un amas de galaxies en utilisant les spectres en
e´nergie de galaxies elliptiques fournies par Herve´ Dole et en les convoluant a` la densite´ de galaxies
tridimensionnelle issues de simulations nume´rique (ceci sera explicite´ dans le chapitre 6). Nous
remarquons que la densite´ de photons infrarouges e´tant tre`s ampliﬁe´e au centre de l’amas, le
libre parcours moyen devient de l’ordre de quelques dizaines de me´gaparsecs. La production de
particules secondaires peut donc avoir lieu si le proton primaire reste conﬁne´ assez longtemps
dans le champ magne´tique de l’amas.
Nous ne repre´sentons pas ici les libres parcours moyens pour la production de paires e´lectrons-
positrons. Ces quantite´s sont relativement petites (∼ 700 kpc pour les photons du CMB) et nous
avons vu par ailleurs que l’ine´lasticite´ de l’interaction est tre`s faible (∼ 10−3). Nous pouvons
donc conside´rer l’ensemble de ces interactions comme un processus qui a lieu de fac¸on continue
et non stochastique. Nous verrons dans la section 2.3 comment nous pouvons alors e´valuer le
nombre d’e´lectrons et de positrons produits.
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2.1.3 Produits secondaires de la photo-production de pions
Dans l’approximation de re´sonance ∆, on peut conside´rer grossie`rement que les deux tiers
des interactions de photo-production de pions donne naissance a` un pion neutre :
p+ γ −→ p+ π0 (2.8)
et le dernier tiers a` un neutron et un pion charge´ positivement.
p+ γ −→ n+ π+ . (2.9)
Les pions neutres se de´sinte`grent ensuite en photons et les pions charge´ en neutrinos, photons
et muons, qui se de´sinte`grent eux-meˆmes en positrons et neutrinos :
π0 −→ γ + γ (2.10)
π+ −→ µ+ + νµ (2.11)
µ+ −→ e+ + νe + ν¯µ (2.12)
On pourra retenir que typiquement ∼ 5% de l’e´nergie de la particule primaire sera re´cupe´re´e
par un neutrino secondaire, et ∼ 10% par un photon.
En re´alite´, a` haute e´nergie (ǫ′γ & 2 GeV), le processus dominant est la multi-production
de pions, et au niveau du seuil, les taux de production de pions neutres et charge´s sont plutoˆt
de l’ordre de 1/2 : 1/2. Nous verrons qu’il est possible d’imple´menter ﬁnement ces processus a`
l’aide du code d’interactions photo-hadroniques SOPHIA (Mu¨cke et al. 2000). Les changements
que cela implique sur les ﬂux de particules secondaires e´tant de quelques dizaines de pour cents,
nous ne´gligeons pour l’instant ces autres canaux.
De´sinte´gration des neutrons
Les neutrons sont inte´ressants car, n’e´tant pas charge´s, ils ne sont pas sensible au champ
magne´tique. Ils peuvent alors par exemple s’e´chapper plus facilement de l’environnement de la
source que les noyaux. Ils peuvent cependant eux aussi interagir avec les photons et les baryons
du milieu ambiant et produire aussi des pions selon :
n+ γ −→ n+ π0 (2.13)
n+ γ −→ p+ π− . (2.14)
A` nouveau, dans l’approximation de re´sonance ∆, la probabilite´ de changer d’isospin (la seconde
re´action) est de 1/3 et la probabilite´ de produire un pion neutre est de 2/3. Les caracte´ristiques
de ces interactions sont globalement les meˆmes que pour les celles des protons.
Les neutrons qui ont re´ussi a` e´chapper aux collisions peuvent aussi se de´sinte´grer selon :
n −→ p+ ν¯e + e− , (2.15)
ce qui ge´ne`re encore des particules secondaires a` ultra-haute e´nergie. L’e´nergie du proton issu
de la de´sinte´gration s’obtient en utilisant le fait que son e´nergie cine´tique est ne´gligeable dans
le re´fe´rentiel au repos du neutron. On a donc Γp ≃ Γn et donc Ep ≃ Enmp/mn ∼ 0.9986En.
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Le temps de de´sinte´gration vaut τ ∼ 885 s dans le re´fe´rentiel du neutron au repos. Graˆce a` son
caracte`re relativiste, le neutron de ultra-haute e´nergie pourra parcourir une distance
λn = cτΓn ∼ 0.9Mpc
(
En
1020 eV
)
. (2.16)
On ne pourra donc pas de´tecter de ﬂux de neutrons venant de sources extra-galactiques ; par
contre, on peut envisager que des neutrons venant du centre Galactique puissent eˆtre observe´s
(λn ∼ 9 kpc a` En = 1018 eV).
Flux de neutrinos et de photons de ultra-haute e´nergie
On peut e´valuer le ﬂux diﬀus des neutrinos produits par interactions photo-hadroniques dans
le milieu extra-galactique, sous quelques hypothe`ses simple (distribution de sources homoge`ne,
pas d’e´volution en redshift – cette e´volution pourrait en fait eˆtre introduite si on connaissait
l’e´volution en temps de tous les parame`tres qui interviennent). On peut e´crire pour un type de
neutrinos (e´lectroniques ou muoniques) :
Jν(Eν) ≡ d
4Nν
dS dΩdtdEν
=
c
4π
∫
dt
∫
Q(Ep)ns Yν(Ep, Eν , t) dEp , (2.17)
ou` S et Ω repre´sentent la surface du de´tecteur et l’angle solide d’observation, ns la densite´ de
sources de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie et Q(Ep) ≡ d2Np/dEpdt le spectre d’injec-
tion des protons. La quantite´ Yν(Ep, Eν , t) ≡ d2Nν/dEνdNp est la productivite´ diﬀe´rentielle de
neutrinos : elle donne le nombre de neutrinos produits a` e´nergie Eν pour un proton d’e´nergie Ep
a` un temps t et par intervalle d’e´nergie. Sa valeur de´pend de l’ine´lasticite´ de la re´action, ainsi
que de son libre parcours moyen.
La productivite´ des neutrinos a e´te´ e´tudie´e par Berezinsky & Gazizov (1993) dans le cadre
d’une seule interaction. Sa valeur pour une propagation sur un temps t a e´te´ calcule´e par Engel
et al. (2001) en incluant les pertes d’e´nergie des neutrinos par expansion.
Pour les photons de tre`s haute e´nergie, la situation est beaucoup plus complique´e, car ils
sont sujets a` des cascades e´lectromagne´tiques au cours de leur propagation dans le milieu extra-
galactique. Le calcul de leur ﬂux doit donc tenir compte des diﬀe´rents processus de pertes
d’e´nergie que subissent les e´lectrons et les photons. Nous verrons comment nous pouvons calculer
ces cascades dans la section 2.3.
2.1.4 Production de particules secondaires par les noyaux
Nous avons conside´re´ jusque la` uniquement le cas de protons primaires. Or nous avons
vu que les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie pouvaient eˆtre des noyaux de nombre de
masse A > 1 (voir section 1.8). Dans cette optique, il est indispensable d’e´tudier les processus
d’interaction photo-nucle´iques et les particules secondaires re´sultants. A` ultra-haute e´nergie, les
noyaux interagissent selon deux types de processus avec les photons : par photo-production de
paires e´lectrons-positrons d’une part, et d’autre part par photo-de´sinte´gration. La production
de paires provoque une diminution du facteur de Lorentz de la particule sans aﬀecter le nombre
de nucle´ons. La photo-de´sinte´gration consiste en l’absorption d’un photon, ce qui ge´ne`re un
e´tat instable puis l’expulsion rapide d’un ou plusieurs nucle´ons. En premie`re approximation, ce
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Figure 2.6 – Sections efficaces des processus principaux de photo-de´sinte´gration pour un noyau de 56Fe,
calcule´es par Khan et al. (2005). (Avec l’aimable autorisation de D. Allard.)
processus ne modiﬁe pas le facteur de Lorentz du noyau : l’e´nergie par nucle´on du noyau reste
inchange´e.
Essentiellement trois me´canismes de photo-de´sinte´gration peuvent jouer un roˆle dans la pro-
pagation des noyaux de ultra-haute e´nergie. Toutes ne permettent en fait pas la production
de pions, et donc de neutrinos et de photons secondaires. Elles impliquent cependant l’e´jection
de nucle´ons et de particules α (noyaux d’Helium) qui peuvent eux-meˆme produire des astro-
particules secondaires. Nous allons de´crire brie`vement leurs caracte´ristiques ne´cessaires a` cette
e´tude.
La re´sonance dipolaire ge´ante (GDR) : c’est le me´canisme pre´ponde´rant de la photo-de´sin-
te´gration. Il intervient a` relativement basse e´nergie (ǫ′γ ∼ 8−30 MeV) et sa section eﬃcace
pique fortement jusqu’a` σGDR ∼ 75 mb pour un noyau de fer (voir ﬁgure 2.6). L’interaction
s’accompagne de l’e´mission d’un ou plusieurs nucle´ons ou d’une particule α.
Le processus quasi deute´ron (QD) : ce me´canisme contribue entre les e´nergies ǫ′γ ∼ 20 −
150 MeV et donne lieu a` l’e´mission de deux ou plus nucle´ons. Sa section eﬃcace est
beaucoup moins e´leve´e que celle de la GDR.
Les re´sonances baryoniques (BR) : ce sont les seuls processus parmi ces trois a` intervenir
au-dessus du seuil de production des pions (ǫ′γ ∼ 150 MeV). Un pion, ainsi que des nucle´ons
(dont le nombre de´pend de la masse du noyau – environ 6 pour un noyau de fer) sont e´mis
lors de ces interactions. Leur section eﬃcace pique a` σBR ∼ 20 mb pour un noyau de fer,
vers ǫ′γ ∼ 350 MeV.
Au-dela` de ǫ′γ ∼ 1 GeV a lieu la photo-fragmentation, qui est un processus catastrophique
provoquant la destruction du noyau en multiples fragments de masse (et donc d’e´nergie) bien
infe´rieure au noyau initial. Pour le fond diﬀus cosmologique, ces interactions n’auront cependant
lieu que pour des e´nergies de noyau EA & A× 1021 eV. Nous les ne´gligerons donc dans la suite.
Le libre parcours moyen pour la photo-de´sinte´gration peuvent eˆtre calcule´ de la meˆme fac¸on
que dans l’e´quation (2.18). La distance parcourue par un noyau de nombre de masse A et
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Figure 2.7 – Libres parcours moyens pour la photo-interaction sur le fond infrarouge au centre d’un amas de
galaxies. La photo-production de pions du proton est repre´sente´e en noir et la photo-de´sinte´gration pour le 56Fe
en rouge. Pour ce dernier, nous indiquons aussi les libres parcours moyens pour les processus GDR (tirets), QD
(tirets-points) et BR (pointille´s). (Adapte´ de Kotera et al. 2009.)
d’e´nergie EA = ΓAAmpc
2 avant de perdre i nucle´ons lors d’une interaction est donne´e par :
λA,i(ΓA) =
[
1
2Γ2A
∫ +∞
0
dǫγ
1
ǫ2γ
dnγ
dǫγ
∫ 2ΓAǫγ
ǫ′seuil
dǫ′γ ǫ
′
γσA,i(ǫ
′
γ)
]−1
. (2.18)
Ici, σA,i est la section eﬃcace totale de perte de i nucle´ons pour un noyau de masse A. Le libre
parcours moyen de l’ensemble des interactions pour le noyau de masse A est alors calcule´ en
prenant la moyenne harmonique pour tous les nombres de nucle´ons expulse´s possibles :
λAγ =
∑
i
(λA,i)
−1 . (2.19)
Les sections eﬃcaces σA,i ont e´te´ mode´lise´es par Puget et al. (1976) puis de fac¸on plus
de´taille´e par Khan et al. (2005). Les premiers trouvent que la section eﬃcace totale est de
σAγ ∼ 10−3 Z (A − Z)/A barns. On peut alors e´valuer la longueur d’interaction typique pour
les photons du CMB a` λAγ ∼ A−1 Mpc puisque A/Z ∼ 2 pour 2 ≤ A ≤ 56. Le processus
d’interaction dominant est la re´sonance dipolaire ge´ante, a` une e´nergie typique de 10− 20 MeV,
donc les interactions des noyaux avec le pic du CMB auront lieu en majorite´ a` une e´nergie
caracte´ristique de l’ordre de EA ∼ A × 1019 eV. Khan et al. (2005) ont mode´lise´ les sections
eﬃcaces de fac¸on plus ﬁne et trouvent que les valeurs de Puget et al. (1976) sont surestime´es
au niveau des e´nergies seuils. Ceci implique par exemple que les interactions avec le CMB
commencent a` une e´nergie ∼ 25% plus basse dans la mode´lisation de Puget et al. (1976) que
dans la mode´lisation de Khan et al. (2005).
La ﬁgure 2.7 pre´sente les libres parcours moyens pour les processus de photo-de´sinte´gration
dans le cas du 56Fe. Le fond de photons conside´re´ ici est le fond infrarouge d’un amas de galaxies
a` cœur froid, mode´lise´ par Kotera et al. (2009) – voir chapitre 6. La comparaison avec le libre
48 La production des autres astroparticules lors de la propagation
parcours moyen de la photo-production de pions pour les protons est parlante : le fond infra-
rouge contribuera beaucoup plus aux interactions des noyaux a` e´nergie EA . 10
20 eV que dans
le cas des protons. Cette remarque est valable pour le fond diﬀus infrarouge en ge´ne´ral, et non
simplement dans le cas d’un amas. Il faut remarquer cependant que cela ne signiﬁe pas que les
noyaux vont produire plus de neutrinos et photons secondaires au cours de la propagation. En
eﬀet, la production de pions pour les noyaux ne peut avoir lieu que dans le cas de l’interaction
BR, donc aux e´nergies extreˆmes. Les nucle´ons secondaires peuvent par contre produire a` leur
tour des neutrinos et des photons par photo-interactions. Le faible libre parcours moyen de la
photo-de´sinte´gration aura cependant une inﬂuence notable sur le spectre des rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie. Nous en discuterons dans la section 2.6.
Comme pour les protons, la photo-production de paires n’a d’inﬂuence que sur une gamme
d’e´nergie limite´e – entre son seuil et l’e´nergie a` laquelle la photo-de´sinte´gration devient domi-
nante. Rachen (1996) a parame´trise´ les sections eﬃcaces et les ine´lasticite´s de ce processus en
fonction de A et de Z, en se basant sur les travaux de Blumenthal (1970). Dans cette parame´-
trisation, le libre parcours moyen pour un noyau de nombres de masse A et de charge Z et de
facteur de Lorentz ΓA s’e´crit :
λpaires(Z,A,ΓA) =
A
Z2φ(Zα)
λpaires(Z = 1, A = 1,ΓA) , (2.20)
ou` l’on a φ(x) = 1−0.29x2+0.25x4−0.25x6, α la constante de structure ﬁne et λpaires(1, 1,ΓA)
le libre parcours moyen des protons. La longueur de perte d’e´nergie sera d’autant plus courte
que la charge est e´leve´e, ce qui montre bien la nature e´lectromagne´tique du processus.
De nombreux travaux ont porte´ sur la propagation des noyaux de ultra-haute e´nergie dans
l’Univers (Stecker & Salamon 1999; Bertone et al. 2002; Allard et al. 2005, 2006; Hooper et al.
2005; Globus et al. 2008; Aloisio et al. 2008; Hooper et al. 2008, par exemple). La plupart des
auteurs se concentrent sur l’aspect du spectre des rayons cosmiques et non sur les neutrinos et
les photons e´mis (sauf Allard et al. 2005 et Hooper et al. 2005 qui e´tudient les neutrinos cosmo-
ge´niques). Certains auteurs (Aloisio et al. 2008; Hooper et al. 2008) proposent des mode´lisations
analytiques de la propagation des noyaux, mais les premiers se placent dans une approximation
qui n’est valable que dans le cas du CMB et les seconds ignorent tous les processus de pertes
autres que la photo-de´sinte´gration impliquant l’e´mission d’un seul nucle´on. Ainsi, environ 40%
des pertes d’e´nergie ne sont pas pris en compte dans cette e´tude. De fac¸on ge´ne´rale, la complexite´
des spectres de fonds de photons, et des canaux d’interactions est telle qu’il est peu re´aliste de
mode´liser la propagation des noyaux de ultra-haute e´nergie autrement que par des me´thodes de
Monte-Carlo. Cette remarque est d’autant plus vraie pour le calcul des e´missions secondaires.
Ces me´thodes nume´riques seront explique´es dans la section 2.4.
2.2 Production par interactions sur les fonds de baryons
Le fond de baryons n’est assez dense pour eˆtre conside´re´ dans notre cadre que dans certaines
re´gions particulie`res comme les amas de galaxies. Au cœur des amas, la densite´ de baryons peut
atteindre des valeurs de l’ordre de quelques particules par cm3 mais de´croˆıt tre`s rapidement a`
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Figure 2.8 – Libres parcours moyens d’interactions hadroniques pour le proton et diffe´rents noyaux de nombre
de masse A > 1. Les sections efficaces utilise´es ont e´te´ calcule´es avec le code EPOS. La densite´ de protons cibles
est de nH = 1 cm
−3, valeur typique au centre d’un amas de galaxies a` cœur froid. (Source : Kotera et al. 2009.)
des valeurs aux alentours de ∼ 10−5 cm−3 vers le rayon du viriel (voir ﬁgure 6.4). Cette dernie`re
valeur correspond aussi a` la densite´ typique dans les ﬁlaments de grandes structures.
Les interactions hadroniques dominantes peuvent s’e´crire de la meˆme fac¸on que pour les
interactions photo-hadroniques (e´quations 2.8 et 2.9), en remplac¸ant le photon par un proton
thermique. Elles produisent donc e´galement des neutrinos, des photons et des e´lectrons et posi-
trons de haute e´nergie.
Les libres parcours moyens peuvent eˆtre calcule´s tre`s simplement en supposant que les protons
cibles ont globalement la meˆme e´nergie thermique. De plus, la section eﬃcace varie tre`s peu en
fonction de l’e´nergie (Karol 1988) :
σpp(Ep) ∼ 30 mb
[
0.95 + 0.06 ln
(
Ep
1 GeV
− 1
)]
, (2.21)
ce qui nous donne pour le libre parcours moyen a` ultra-haute e´nergie :
λpp = (nHσpp)
−1 ∼ 6 Mpc
( nH
1 cm−3
)
. (2.22)
La ﬁgure 2.5 montre ce re´sultat : en bleu est trace´ le libre parcours moyen de l’interaction p-p au
centre d’un amas de galaxies de densite´ baryonique 1 cm−3. On peut constater qu’au centre de
l’amas, l’interaction dominante sera de loin hadronique. La densite´ de´croissant tre`s rapidement,
on peut aussi remarquer que ceci ne jouera un roˆle que dans une re´gion assez centrale de l’amas
(sur 100 kpc environ).
On parle de re´actions de spallation ou de fragmentation pour de´signer les interactions des
noyaux avec les protons (ou avec d’autres noyaux). Pour ces interactions, la section eﬃcace varie
globalement comme celle des protons, mais avec un facteur multiplicatif A2/3 (ou` A est le nombre
de masse du noyau) qui rend compte de l’accroissement de la taille de la particule. Cet eﬀet
est illustre´ dans la ﬁgure 2.8 qui pre´sente la variation des libres parcours moyens d’interaction
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Figure 2.9 – Histogrammes en e´nergie des particules secondaires produites lors de l’interaction p-p calcule´s
avec le code EPOS, avec un projectile d’e´nergie Ep = 10
5 GeV. En ordonne´es : le nombre de particules dans chaque
intervalle d’e´nergie normalise´ pour une seule interaction. La ligne pointille´e donne le nombre d’antiprotons.
hadronique pour quelques noyaux. Les sections eﬃcaces utilise´es ici ont e´te´ calcule´es avec le code
EPOS. Nous remarquons qu’a` haute e´nergie, les libres parcours moyens des noyaux peuvent eˆtre
retrouve´s a` partir de celui du proton par une simple re-normalisation de A2/3. A` basse e´nergie,
on trouve un le´ger e´cart par rapport a` cette loi.
Les re´actions de spallations suivent le sche´ma suivant : lorsque le noyau rencontre le proton
cible, l’ensemble des nucle´ons du noyau se retrouvent excite´s et forment un ensemble de pre´-
fragments. Au cours de la de´sexcitation, ces pre´-fragments se rassemblent en quelques fragments
importants et en nucle´ons, tout en e´mettant des particules secondaires (neutrinos, photons, e´lec-
trons, et autre particules qui se de´sinte`grent rapidement). La nature et le nombre des particules
ainsi produites sont tre`s varie´s : le noyau primaire peut perdre quelques nucle´ons, se fragmen-
ter en plusieurs noyaux ou se de´sinte´grer comple`tement en nucle´ons selon les cas. Dans chaque
cas, la fragmentation s’accompagne de l’e´mission de neutrinos, photons et e´lectrons e´nerge´tiques
dont l’e´nergie et le nombre de´pendent du type de re´action (voir une illustration des produits
secondaires dans la ﬁgure 2.9 pour le mode`le d’interaction hadronique EPOS). A` nouveau, la
complexite´ de ces re´actions ne permet pas de mode´lisation analytique tre`s re´aliste de ces inter-
actions. Il faut ainsi recourir a` des traitements nume´riques, et utiliser les codes d’interactions
hadroniques de´taille´s qui ont e´te´ de´veloppe´s au cours de ces dernie`res de´cennies.
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2.3 Cascades e´lectromagne´tiques
Les photons, les e´lectrons et les positrons secondaires de ultra-haute e´nergie interagissent
avec les fonds de rayonnement de basse e´nergie dans l’Univers, et de´veloppent des cascades
e´lectromagne´tiques. Dans cette section, nous allons d’abord e´tudier les caracte´ristiques des ﬂux
de ces particules secondaires produits par les rayons cosmiques. Nous examinerons ensuite les
interactions que subissent les photons et les e´lectrons/positrons de tre`s haute e´nergie au cours
de leur propagation dans l’Univers.
2.3.1 Flux de γ et de e± directement produits par les rayons cosmiques
Ces particules secondaires sont cre´e´s a` partir des rayons cosmiques par les processus sui-
vants : la photo-production de paires e´lectrons-positrons sur le CMB ou le fond infrarouge, la
production de pions par interactions photo-hadroniques, par photo-de´sinte´gration ou par inter-
actions hadroniques qui peut ge´ne´rer des photons si un pion neutre est e´mis, ou des e´lectrons et
des positrons par de´sinte´gration de muons dans le cas d’un pion charge´ (2.10)−(2.12). Enﬁn la
de´sinte´gration de neutrons peut aussi produire des e´lectrons (2.15).
Les e´nergies de pions neutres et charge´s e´mis au cours de ces processus de´pendront bien
suˆr de l’e´nergie des rayons cosmiques primaires, ainsi que des e´nergies des particules cibles.
Connaissant la fonction source de pions neutres produits qπ0(Eπ0), on peut exprimer le ﬂux de
photons obtenus par leur de´sinte´gration de la fac¸on suivante (Stecker 1979) :
qγ(Eγ) = 2
∫ ∞
Emin
qπ0(Eπ0)√
E2π0 −m2πc4
dEπ0 , (2.23)
avec Emin = Eγ +m
2
πc
4/4Eγ . Connaissant la fonction source de pions charge´s produits qπ(Eπ0),
on peut aussi calculer le ﬂux d’e´lectrons et de positrons e´mis par les pions charge´s, suite a` la
de´sinte´gration des muons :
qe(Ee) =
m2π
m2π −m2µ
∫ Ep,max
Ee
dEµ
dP
dEe
∫ Epi,max
Epi,min
dEπ
βπ Eπ
qπ(Eπ) . (2.24)
Dans cette e´quation, dP/dEe est la probabilite´ de de´sinte´gration a` trois corps (Fatuzzo & Melia
2003), βπ = vπ/c et les bornes d’inte´gration sont donne´es par :
Eπ,min/max = 2Eµ
[
(1± βµ) + m
2
π
m2µ
(1∓ βµ)
]−1
avec βµ = vµ/c . (2.25)
La distribution des e´lectrons et des positrons issus de la photo-production de paires est
de´licate a` traiter. La plupart des travaux (voir par exemple Armengaud et al. 2006) supposent
que les caracte´ristiques de cette interaction sont similaires a` celles de la production de triplets
γ + e −→ e+ + e− + e. Ceci est raisonnable, puisqu’a` haute e´nergie, la masse du proton ne joue
plus de roˆle est le processus e´lectromagne´tique est le meˆme, que l’on conside`re un proton ou un
e´lectron comme projectile. Les simulations de Mastichiadis (1991) montrent que les paires cre´e´es
se distribuent selon une loi de puissance en E
−7/4
e , sur une gamme d’e´nergie Emin ≤ Ee ≤ Emax,
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avec Emin telle qu’elle a e´te´ calcule´e dans l’e´quation (2.4) et :
Emax =
4E2pǫ
4Epǫ+m2pc
4
∼ 4.5× 10
15 (Ep/10
18 eV)
4.6× 10−3 (Ep/1018 eV) + 1 eV . (2.26)
Pour l’application nume´rique, l’e´nergie moyenne du fond de photons ǫ a e´te´ prise a` 10−3 eV, qui
est l’e´nergie typique pour le CMB.
2.3.2 Interactions pertinentes des γ et e± sur les fonds de rayonnement
Les photons de tre`s haute e´nergie peuvent interagir sur les fonds de rayonnement de basse
e´nergie et cre´er des paires d’e´lectrons-positrons :
γ + γfond −→ e− + e+ . (2.27)
Le seuil d’e´nergie de cette interaction est :
Eγ ≥ m
2
ec
4
ǫ
= 0.26× 1012 eV
( ǫ
1 eV
)−1
, (2.28)
ou` ǫ est l’e´nergie d’un photon du fond de rayonnement. On peut voir d’apre`s cette e´quation que
les photons en dec¸a` du TeV pourront se propager sans interagir, car le fond infrarouge devient
tre`s peu dense au-dela` de ǫ ∼ 1 eV. Au-dessus du TeV, l’Univers est opaque aux photons, qui
interagissent avec le CMB aux alentours de Eγ ∼ 1014 eV et avec le fond radio universel pour
les photons de Eγ & 10
20 eV. La section eﬃcace de cette interaction atteint son maximum pre`s
du seuil. Pour une collision frontale, elle s’exprime comme suit :
σpaires = πr
2
e
m2ec
4
Eγǫ
[
2 ln
(
2
√
Eγǫ
mec2
)
− 1
]
, (2.29)
ou` l’on a note´ le rayon classique de l’e´lectron re ≡ e2/(4πǫ0mec2). Connaissant les densite´ des
fonds de rayonnement, on pourra alors calculer les libres parcours moyens, donc les distances
a` l’horizon pour les photons a` chaque e´nergie (voir ﬁgure 2.10). Par exemple pour les photons
d’e´nergie de l’ordre de Eγ ∼ 100 TeV, l’horizon est situe´ a` environ 1 Mpc a` cause des interactions
sur le CMB. Dans cette interaction, une grande partie de l’e´nergie du photon va se retrouver
dans l’une des deux paires ; seule une fraction d’e´nergie de f ∼ 1/ ln(2ǫEγ) est perdue dans la
deuxie`me particule. Cette perte est de l’ordre de quelques pour cents si le photon incident a une
e´nergie Eγ ∼ 1019 eV.
Un autre processus essentiel dans les formations de cascades e´lectromagne´tiques est la diﬀu-
sion Compton inverse. Le principe est le suivant : un e´lectron de tre`s haute e´nergie peut transfe´rer
une grande partie de son e´nergie a` un photon peu e´nerge´tique du rayonnement ambiant :
e+ γfond −→ e+ γ . (2.30)
Les e´lectrons que nous allons conside´rer e´tant toujours relativistes, nous pouvons nous placer
dans le re´gime extreˆme dit de Klein-Nishina, dans lequel la section eﬃcace du processus s’e´crit :
σIC =
πr2e
ε
[
1− 2(ε+ 1)
ε2
]
ln(2ε+ 1) +
1
2
+
4
ε
− 1
2(2ε+ 1)2
, (2.31)
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Figure 2.10 – Libres parcours moyens pour les interactions intervenant dans les cascades e´lectromagne´tiques.
A` gauche : comparaison entre la production de paires et la diffusion Compton inverse. A` droite : en traits pleins,
la production de triplets et en tirets la diffusion Compton inverse, pour le CMB (traits fins) et pour l’ensemble du
fond de rayonnement (trait e´pais). Attention, ce sont bien les libres parcours moyens qui sont repre´sente´s et non
les distances de perte d’e´nergie comme indique´ en ordonne´es – pour retrouver celles-ci, il suffit de les translater
d’un ordre de grandeur vers le haut. Les lignes obliques repre´sentent la distance de perte d’e´nergie pour l’e´mission
synchrotron, pour un champ magne´tique B = 10−10 G en bas et B = 10−11 G en haut. (Sources : a` gauche,
adapte´ de Armengaud 2006, a` droite, Sigl 2001a.)
ou` l’on a de´ﬁni ε = ǫ/(mec
2). Dans la limite ultra-relativiste, cette formule peut encore se sim-
pliﬁer en σIC = (πr
2
e/ε) ln(2ε+ 1). La section eﬃcace diminue donc aux hautes e´nergies en ǫ
−1,
ce qui a pour conse´quence que les fonds de rayonnement dans le domaine de l’optique et de
l’X ne jouent pas de roˆle dans la production des photons de tre`s haute e´nergie (nous avons vu
d’autre part que ces fonds ont une densite´ tre`s faible). Aux hautes e´nergies, il est inte´ressant de
remarquer que le libre parcours moyen est tre`s proche de celui de la production de paires comme
le montre la ﬁgure 2.10. Encore une fois, l’e´nergie initiale de l’e´lectron incident va eˆtre presque
totalement transfe´re´e au photon e´mis.
Ainsi, la cascade γ → e→ γ → e... est quasi-parfaite, et l’e´nergie initiale du photon ne sera
que lentement de´grade´e. A` basse e´nergie (au voisinage du seuil d’interaction), la cascade s’acce´-
le`re car les distances d’interaction deviennent de plus en plus petites (voir ﬁgure 2.10), jusqu’a` ce
que la majorite´ des photons cre´e´s tombent en dessous du seuil de production de paires. Ceux-ci
s’accumulent en un spectre caracte´ristique en E−1.5 en dessous de ce seuil (voir par exemple
Wdowczyk & Wolfendale 1990).
Enﬁn le rayonnement synchrotron peut jouer un roˆle en arreˆtant les cascades si le champ
magne´tique est assez intense. En eﬀet, les e´lectrons et positrons produits peuvent se refroidir en
e´mettant des photons dans le champ magne´tique extra-galactique. Si le refroidissement est assez
important pour que les photons se retrouvent dans une gamme d’e´nergie infe´rieure au seuil de
production de paires, la cascade s’arreˆte. Dans un champ magne´tique homoge`ne d’intensite´ B,
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la distance de perte d’e´nergie d’un e´lectron d’e´nergie Ee est donne´e par :
xsyn =
6πm2ec
4
σT
B−2E−1 ∼ 3.8 kpc
(
B
10 nG
)−2( Ee
1019 eV
)−1
, (2.32)
ou` σT est la section eﬃcace de Thomson. Dans le champ magne´tique d’un ﬁlament par exemple
(on peut avoir B ∼ 10 nG), les cascades e´lectromagne´tiques seront tre`s rapidement arreˆte´es. Les
e´lectrons rayonneront en synchrotron sur une distance relativement courte et les photons ainsi
produits seront re´cupe´re´s dans le domaine du GeV. En eﬀet, le spectre des photons e´mis par le
rayonnement synchrotron duˆ a` un e´lectron d’e´nergie Ee dans un champ magne´tique homoge`ne
d’intensite´ B a une e´nergie caracte´ristique de :
Eγ,syn ∼ 6.8× 1010 eV
(
B
10 nG
)(
Ee
1019 eV
)2
, (2.33)
Nous re´-e´xaminerons le rayonnement synchrotron dans le chapitre suivant dans une autre op-
tique : pour la mesure des champs magne´tiques extra-galactiques sur lesquelles nous verrons
que les incertitudes sont tre`s importantes. On pourrait alors se demander quel serait l’eﬀet d’un
champ magne´tique inhomoge`ne sur cette e´mission, et si elle serait de´tectable. Cette question
sera l’objet du chapitre 7.
Il existe e´galement des processus d’e´lectrodynamique quantique d’ordre plus e´leve´ comme la
photo-production de double paires : γ+ γfond → e−+ e++ e−+ e+ ou la production d’un triplet
par interaction d’un e´lectron avec le fond de rayonnement : e+γfond → e+e++e−, mais ceux-ci
ne commencent a` avoir un eﬀet qu’aux e´nergies extreˆmes (Eγ & 10
21−23 eV pour les doubles
paires et Ee & 10
22 eV pour les triplets). Pour les triplets, ceci est illustre´ dans la ﬁgure 2.10.
2.4 Traitement nume´rique
Le traitement des interactions par me´thodes de Monte-Carlo est ne´cessaire pour aller au-
dela` des hypothe`ses simpliﬁcatrices qui sont invoque´es dans les estimations analytiques. Un
calcul nume´rique est indispensable notamment si l’on conside`re des distributions de sources
inhomoge`nes et les multiples canaux d’interactions. Nous avons aussi souligne´ qu’une me´thode
de Monte-Carlo est adapte´e pour traiter les processus complexes intervenant dans la propagation
des noyaux dans le milieu extra-galactique. Nous allons dans la suite de´crire l’essence de ces codes
de propagation, sans pourtant nous e´tendre sur les de´tails techniques.
Sche´matiquement, les codes de propagation de rayons cosmiques traitent les interactions de
la manie`re suivante :
1. Le libre parcours moyen eﬀectif est calcule´ en prenant la moyenne harmonique des libres
parcours moyens pour toutes les interactions conside´re´es. Si la production de paires est
traite´e de fac¸on continue, un pas minimal sur lequel on accepte de ne´gliger les pertes
d’e´nergies dues a` ce processus est ﬁxe´.
2. La distance a` parcourir (le pas) est tire´e ale´atoirement autour de la valeur du libre parcours
moyen eﬀectif.
3. Une fois ce pas parcouru, on tire le mode d’interaction sur l’ensemble de ce trajet, en
comparant la distance eﬀective aux diﬀe´rents libres parcours moyens.
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4. Si l’interaction est de type photo-hadronique, l’e´nergie du photon responsable de l’inter-
action est tire´e selon le spectre des fonds conside´re´s.
5. L’e´nergie perdue par le rayon cosmique primaire est calcule´e, y compris celle due a` la
production de paires. Les particules secondaires stables (les muons sont de´sinte´gre´s imme´-
diatement) sont stocke´es.
6. S’il y a des nucle´ons ou des noyaux parmi ces secondaires, ils sont propage´s a` leur tour.
Il existe des codes sophistique´s qui permettent d’e´valuer plus pre´cise´ment les sections eﬃcaces
(ne´cessaires pour le calcul du libre parcours moyen) et les produits secondaires des interactions.
L’approximation de re´sonance ∆ pour la photo-production de pions, dont nous avons parle´ dans
la section 2.1.2 peut par exemple eˆtre aﬃne´e en prenant en compte tous les canaux d’interaction
que montre la ﬁgure 2.4. Le code SOPHIA permet de mode´liser ces diﬀe´rents modes d’interaction
et calcule les particules e´mises en sortie par des me´thodes de Monte-Carlo.
Nous pouvons trouver plusieurs codes d’interaction hadronique dans la litte´rature ; ils ont e´te´
essentiellement mis au point pour e´tudier le de´veloppement de gerbes de particules dans l’atmo-
sphe`re (on peut citer par exemple SIBYLL, Fletcher et al. 1994, QGSJET, Ostapchenko & et al.
2005, ou encore EPOS, Werner et al. 2006). Ils permettent de calculer les sections eﬃcaces et les
produits secondaires des interactions entre une grande varie´te´ de noyaux de haute e´nergie. Dans
chaque code est imple´mente´ un mode`le hadronique diﬀe´rent base´ sur de la physique nucle´aire
et particulaire avance´es. Le mode`le le plus re´cent est EPOS (Werner et al. 2006). Ce dernier
pre´sente l’avantage d’avoir e´te´ teste´ sur les donne´es expe´rimentales de physique des particules, et
donc de fournir une description re´aliste des produits secondaires. Pour cette raison, nous avons
choisi d’incorporer ce mode`le dans nos simulations nume´riques de propagation de´crites dans le
chapitre 6. Notons que EPOS ne traite que la pre´-fragmentation du noyau : l’assemblage des
nucle´ons spectateurs en noyaux secondaires doit eˆtre fait en aval du code. Nous utilisons pour
ceci le mode`le de fragmentation de Campi & Huefner (1981) tel qu’il est imple´mente´ dans le
programme de simulations de gerbes CONEX (Bergmann et al. 2007).
L’imple´mentation des codes de cascades est similaire a` ce qui a e´te´ de´crit plus haut. Pour
des raisons de simplicite´, de nombreux travaux utilisent des cascades unidimensionnelles, dans
lesquelles la de´ﬂexion des e´lectrons et des positrons produits n’est pas pris en compte. On peut
ve´riﬁer la validite´ de ce traitement en comparant le rayon de Larmor de l’e´lectron (ou positron)
dans le champ magne´tique :
rL = 110 kpc
(
Ee
1018 eV
)(
B
10 nG
)−1
(2.34)
avec la distance de propagation, et les longueurs de perte d’e´nergie par rayonnement synchrotron
et par diﬀusion Compton inverse. Si le rayon de Larmor est supe´rieur a` ces distances, on pourra
conside´rer que la particule qui se propage n’est pas de´ﬂe´chie et l’approximation unidimensionnelle
est valable. Sinon, il sera ne´cessaire de conside´rer des cascades tridimensionnelles qui prennent
en compte la propagation de l’e´lectron dans le milieu magne´tise´.
2.5 Estimations de flux de neutrinos et photons secondaires
Les neutrinos et photons de tre`s haute e´nergie peuvent eˆtre ge´ne´re´s a` la source des rayons
cosmiques. En supposant que le ﬂux diﬀus de neutrinos a` haute e´nergie Jν dans l’Univers provient
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principalement de ces sources (et non d’interactions lors de la propagation par exemple), il est
possible de poser une limite supe´rieure sur Jν graˆce au ﬂux de rayons cosmiques mesure´. Waxman
& Bahcall (1999) supposent que les rayons cosmiques extra-galactiques sont essentiellement
compose´s de protons, et estiment que les sources cosmologiques injectent un taux de particules
de E2crdN˙cr/dEcr = 10
44 erg Mpc−3 par an dans la gamme d’e´nergie Ecr ∼ 1019−20 eV. En
supposant que toute l’e´nergie perdue par les rayons cosmiques dans la source va aux pions
produits (et donc en proportion moindre aux neutrinos), Waxman & Bahcall (1999) trouvent
une limite supe´rieure sur le ﬂux des neutrinos muoniques de :
E2νJνµ(Eν) ≃
1
8
tHE
2
cr
dN˙cr
dEcr
∼ 2× 10−8 GeV cm−2 s−1 sr−1 . (2.35)
Les ﬂux de neutrinos attendus sur Terre sont les meˆmes pour toutes les saveurs en raison des
oscillations au cours de leur parcours. Notons que la prise en compte de l’e´volution en temps des
sources permet de baisser cette limite a` Eν,max ∼ 9× 10−9 GeV cm−2 s−1 sr−1 (Waxman 2003).
La valeur de cette limite (sans e´volution de sources) est indique´e en pointille´s dans la ﬁgure 2.1.
On constate sur cette meˆme ﬁgure que les limites observationnelles des de´tecteurs IceCUBE et
du futur KM3Net devraient permettre de poser une contrainte en ﬂux plus forte que la limite
Waxman-Bahcall.
Nous allons nous concentrer dans cette the`se sur les particules secondaires produites au
cours de la propagation, qui peuvent aussi contribuer en partie au ﬂux diﬀus dans l’Univers.
Nous avons vu dans ce chapitre qu’ils pouvaient eˆtre e´mis lors d’interactions sur les fonds de
rayonnement, pour peu que les distances conside´re´es soient bien supe´rieures au libre parcours
moyen : Dsource ≫ 10Mpc (Ep/1020 eV).
Engel et al. (2001) montrent que pour leur normalisation et sous hypothe`se que la distribution
des sources est homoge`ne, le ﬂux de neutrinos cosmoge´niques dus aux interactions de protons
avec le CMB est un peu faible pour eˆtre observe´ dans l’imme´diat par les expe´riences actuelles
comme ANTARES ou IceCube : le nombre d’e´ve´nements de´tectables par an devrait eˆtre de
l’ordre de 0.19 au-dessus de Eν ∼ 1 PeV. Les calculs semi-analytiques de Ave et al. (2005)
concordent avec ces re´sultats.
Allard et al. (2006) ont e´tudie´ la production de neutrinos cosmoge´niques sur le CMB en
conside´rant diverses compositions chimiques a` ultra-haute e´nergie, et pour diﬀe´rents mode`les
d’e´volution de sources. Leurs re´sultats sont pre´sente´s dans la ﬁgure 2.11 qui compare les spectres
obtenus avec leurs simulations avec les limites des de´tecteurs actuels et le fond de neutrinos atmo-
sphe´riques. Leurs conclusions indiquent que ces ﬂux de neutrinos seront diﬃcilement de´tectables
avec les instruments d’aujourd’hui.
La de´tection des photons de tre`s haute e´nergie dus aux interactions avec les fonds de rayon-
nement a e´te´ e´tudie´e par plusieurs groupes (Ferrigno et al. 2004; Gabici & Aharonian 2005, 2007;
Armengaud et al. 2006; Gelmini et al. 2007). Ferrigno et al. (2004) calculent analytiquement le
ﬂux de photons observable sur Terre pour une source ponctuelle apre`s cascades e´lectromagne´-
tiques :
J(Eγ) ∼ 7.4× 10−14
(
Lcr
1043 erg/s
)(
d
10 Mpc
)−2( Eγ
140 TeV
)−1/2
photons cm−2 s−1 . (2.36)
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Figure 2.11 – Flux de neutrinos cosmoge´niques pre´dits par les simulations de Allard et al. (2006) pour des
compositions purement protons et mixtes, avec une importante e´volution des sources. La valeur de β dans la
le´gende indique l’indice spectral d’injection. La composition purement protons suppose que la transition entre
les composantes Galactique et extra-galactiques a lieu au niveau du second genou, dans le mode`le de Berezinsky
et al. (2006). Le trait plein noir et les tirets rouges repre´sentent les limites supe´rieures du fond de neutrinos
atmosphe´riques. Les limites de sensibilite´ des instruments actuels sont aussi repre´sente´s.
Ici, d est la distance de la source et Lcr sa luminosite´ en rayons cosmiques d’e´nergie Ecr >
1019 eV. Ce ﬂux est comparable aux sensibilite´s des te´lescopes HESS et VERITAS, donc pourrait
eˆtre de´tecte´. Ce re´sultat de´pend cependant de la conﬁguration du champ magne´tique. Il n’est
notamment valable que si le champ magne´tique intergalactique est d’intensite´ plus faible que
10−10 G. Pour des valeurs supe´rieures, les pertes d’e´nergies par e´mission synchrotron des paires
e´lectrons-positrons va emporter une part importante de l’e´nergie de la cascade et re´duire ainsi
le ﬂux de photons au TeV.
Ces re´sultats ne´gligent aussi la dispersion des directions d’arrive´e des photons autour de
la source, due a` la propagation des rayons cosmiques primaires et des e´lectrons et positrons
dans le champ magne´tique extra-galactique. Les cascades peuvent s’e´tendre en halos tre`s diﬀus
notamment si l’environnement de la source est tre`s magne´tise´ (Gabici & Aharonian 2007). Gabici
& Aharonian (2005, 2007) proposent donc plutoˆt d’observer la source aux e´nergies du GeV : en
eﬀet, si la source est dans un milieu magne´tise´, les e´lectrons et positrons produits a` ultra-haute
e´nergie rayonneront imme´diatement en synchrotron au lieu d’entamer la cascade. Nous avons vu
que l’Univers est transparent aux photons de cette e´nergie, donc ces particules e´mises tre`s pre`s
de la source pourront arriver droit jusqu’au de´tecteur sans subir de dispersion angulaire. Nous
de´velopperons ce sujet dans le chapitre 7, ou` nous reprendrons ce concept analytique dans un
champ magne´tique extra-galactique inhomoge`ne.
Il est important de remarquer que des e´tudes conside`rent uniquement des sources de rayons
cosmiques a` e´mission continue, pour lesquelles il serait toujours possible de de´tecter les photons
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et neutrinos secondaires en meˆme temps que les particules charge´es primaires. Ces derniers at-
teignent cependant le de´tecteur en un temps plus long que les premiers a` cause des de´ﬂexions
subies dans le champ magne´tique intergalactique. Si le retard typique duˆ a` ces champs est su-
pe´rieur au temps d’activite´ de la source et de l’expe´rience de de´tection, il serait impossible
d’observer ces particules secondaires en co¨ıncidence avec les rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie. Nous discuterons de ces phe´nome`nes dans le chapitre 5.
Il est possible enﬁn que le champ magne´tique intense au sein des amas de galaxies conﬁne
les particules charge´es en dec¸a` d’une certaine e´nergie. Ce conﬁnement augmente la distance
parcourue par les rayons cosmiques dans l’environnement dense de l’amas et peut donner lieu a`
des e´missions secondaires localement ampliﬁe´es. D’autre part, ces re´gions pre´sentent des fonds de
baryons et de photons infrarouge importants. De nombreux auteurs ont calcule´ les ﬂux d’e´mission
de neutrinos et de photons de haute e´nergie lie´s a` la propagation de rayons cosmiques dans les
amas de galaxies, de fac¸on analytique ou nume´rique (Dar & Shaviv 1995, 1996; Berezinsky
et al. 1997; Colafrancesco & Blasi 1998; Rordorf et al. 2004; de Marco et al. 2006; Armengaud
et al. 2006; Murase et al. 2008a; Wolfe et al. 2008; Kotera et al. 2009). Les ﬂux re´sultants
sont ge´ne´ralement a` la limite de de´tectabilite´ avec les instruments actuels ou de la prochaine
ge´ne´ration. Ce sujet sera discute´ en de´tail dans le chapitre 6.
2.6 Conse´quences pour les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
Toutes les interactions que nous avons mentionne´es dans ce chapitre ont une conse´quence sur
les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, et sur leur spectre en particulier. Pour une inter-
action de type photo-hadronique par exemple (mais la formule peut eˆtre adapte´e pour d’autres
interactions), nous pouvons commencer par calculer la fraction d’e´nergie perdue par les rayons
cosmiques par unite´ de temps, en utilisant les notations et les hypothe`ses de l’e´quation (2.18) :
− 1
Ep
dEp
dt
=
1
2Γ2p
∫ +∞
0
dǫγ
1
ǫ2γ
dnγ
dǫγ
∫ 2Γpǫγ
ǫ′seuil
dǫ′γ ǫ
′
γσpγ(ǫ
′
γ)ξ(ǫ
′
γ)c . (2.37)
Le facteur ξ(ǫ′γ) repre´sente l’ine´lasticite´ moyenne du processus conside´re´ (la moyenne e´tant
calcule´e sur l’ensemble des angles de sortie de la particule primaire). Pour simpliﬁer, nous nous
plac¸ons encore pour commencer dans le cas ou` les rayons cosmiques sont des protons. On peut
alors calculer la distance de perte d’e´nergie xloss de chaque me´canisme :
xloss ≡
∣∣∣∣ 1Ep
dEp
cdt
∣∣∣∣
−1
. (2.38)
Ces distances sont repre´sente´es dans la ﬁgure 2.12 pour la photo-production de pions et de
paires sur le CMB. Nous remarquons d’emble´e qu’au-dela` de E ∼ 6 × 1019 eV, la distance que
les particules peuvent parcourir sans perdre leur e´nergie est conside´rablement re´duite (moins de
quelques centaines de me´gaparsecs). Cela signiﬁe que le ﬂux des rayons cosmiques au-dela` de
cette e´nergie devrait eˆtre fortement supprime´e : c’est la fameuse coupure GZK dont nous avons
de´ja` parle´ dans la section 1.6. Cet eﬀet permet e´galement de poser une contrainte sur les sources
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Figure 2.12 – Distance de perte d’e´nergie (en Mpc) pour les protons pour trois processus diffe´rents : la photo-
production de pions sur le CMB (traits pleins), la photo-production de paires sur le CMB (tirets) et l’expansion
cosmologique (tirets-points).
de ces particules de ultra-haute e´nergie : celles que nous voyons arriver jusqu’a` nous devraient
provenir de l’Univers local, d’une distance l ≤ lmax(E) ≡ xloss 3.
On peut en fait montrer que cette distance maximale a` la source est aussi la distance ca-
racte´ristique a` la source. En eﬀet, prenons une population de sources qui e´mettent des rayons
cosmiques de manie`re continue et qui sont distribue´es de fac¸on homoge`ne (ce qui est une bonne
approximation au-dela` d’une centaine de me´gaparsecs – le cas des rares sources proches et des
inhomoge´ne´ite´s sera discute´ dans le chapitre 5). Le ﬂux F (< l) que l’on rec¸oit des sources situe´es
a` une distance infe´rieure a` l augmente avec l :
F (< l) = nsN˙crl , (2.39)
ou` ns repre´sente la densite´ de sources et N˙cr le nombre de rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie e´mis par la source par unite´ de temps. Dans le cas de sources sursautantes, on peut
retrouver la meˆme de´pendance en l (Waxman & Miralda-Escude´ 1996) :
F (< l) = n˙sNcrl . (2.40)
Dans cette e´quation, n˙s est le taux de sources sursautantes par unite´ de temps et de volume
et Ncr et le nombre total de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie e´mis par une source. On
voit dans ces deux e´quations que la majorite´ du ﬂux viendra des sources situe´es a` la distance
maximale lmax. La conse´quence de ce calcul est que l’ensemble du ﬂux observe´ a` une certaine
e´nergie devrait retracer la carte des sources situe´es a` lmax(E), si les de´ﬂexions magne´tiques ne
sont pas trop importantes. Nous discuterons ce phe´nome`ne dans le chapitre 5.
La ﬁgure 2.12 laisse aussi entendre que les pertes par paires peuvent jouer un roˆle sur les
rayons cosmiques dans la gamme d’e´nergie 1018.5−19.5 eV. On peut notamment s’attendre a` un
3. On pourrait aussi de´finir lmax(E) comme la distance maximale qu’une particule peut parcourir en suppo-
sant qu’elle a e´te´ de´tecte´e avec une e´nergie E et que l’e´nergie maximale a` la source est de Emax (valeur fixe´e
arbitrairement, par exemple a` Emax = 4 × 1020 eV). Dans tous les cas, les deux valeurs ne diffe`rent pas de plus
de 40% sur la gamme d’e´nergie 1017 eV→ 1020 eV.
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(ou des) changement(s) de pente dans cette re´gion du spectre, qui fait partie de la zone liti-
gieuse ou` a peut-eˆtre lieu la transition entre les composantes Galactiques et extra-galactiques
(voir section 1.5). Pour mieux comprendre les eﬀets de ces pertes d’e´nergie, nous allons calculer
analytiquement le spectre obtenu apre`s propagation, en supposant une distribution de sources
homoge`ne. Un calcul rigoureux ne´cessite de prendre en compte l’expansion cosmologique, qui
peut induire des pertes adiabatiques sur les rayons cosmiques, mais qui va modiﬁer aussi l’e´qua-
tion (2.37), car la densite´ des photons du CMB augmente avec le de´calage spectral en (1 + z)3,
et leur e´nergie typique en (1 + z).
Pour simpliﬁer les formules, nous e´crirons dans la suite E ≡ Ep et nous utiliserons les
notations de Berezinsky & Grigorieva (1988) :
b0(E) ≡ −dE
dt
∣∣∣∣
inter
, (2.41)
pour de´signer les pertes par photo-interactions a` de´calage spectral nul. Pour z > 0, on pourra
alors e´crire :
b(E, z) = (1 + z)2b0[(1 + z)E] . (2.42)
Et les pertes d’e´nergie des particules par expansion cosmologiques sont donne´es par :
− 1
Ep
dEp
dt
∣∣∣∣
ex
= H(z) , avec H(z) = H0[ΩΛ +Ωm(1 + z)
3]1/2 , (2.43)
avec ΩΛ ∼ 0.7, Ωm ∼ 0.3 et H0 ∼ 70 km/s/Mpc dans la cosmologie standard. On peut ainsi
calculer l’e´nergie Eg(z) a` de´calage spectral z, d’une particule observe´e en z = 0 apre`s propagation
avec une e´nergie E :
Eg(z) = E +
∫ t0
t(z)
dt [EH(z) + b(E, z)] . (2.44)
Cette e´quation inte´gro-diﬀe´rentielle a e´te´ re´solue par Berezinsky et al. (2006), en conside´rant
les photo-productions de paires et de pions sur le CMB. On peut alors e´crire le ﬂux des rayons
cosmiques propage´, en supposant un spectre d’injection a` la source Qinj(Eg), et une densite´ de
source homoge`ne ns :
Jp(E) =
c
4π
∫ zmax
0
dz
∣∣∣∣ dtdz
∣∣∣∣ (1 + z)m nsQinj(Eg)dEgdE , (2.45)
ou` |dt/dz| = H(z)−1/(1 + z), et la valeur de dEg/dE est donne´e par la de´rivation de l’e´qua-
tion (2.44) ; son expression analytique pourra eˆtre trouve´e dans l’annexe des travaux de Bere-
zinsky et al. (2006). Le terme (1+z)m rend compte de l’e´ventuelle e´volution de l’activite´ et de la
densite´ des sources dans le temps. En ge´ne´ral, on suppose que la densite´ e´volue comme (1 + z)3
et l’activite´ des sources comme le taux de formation stellaire dans l’Univers. Pour l’injection a`
la source, on fait commune´ment l’hypothe`se que le spectre est en loi de puissance d’indice α
avec une e´nergie d’injection maximale Emax : Qinj(E) = AQ(Emax) (E/Emin)
−α, ou` AQ(Emax)
de´pend de la luminosite´ de la source.
Dans le mode`le de Wibig & Wolfendale (2004) que nous avons e´voque´ dans la section 1.5, la
transition entre les composantes Galactiques et extra-galactiques a lieu a` tre`s haute e´nergie (vers
E ∼ 1019 eV), et le spectre d’injection de la composante extra-galactique est relativement dur 4
4. Pour la nomenclature “dur”/“mou”, se reporter a` la note en bas de la page 27.
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(2.0 − 2.4), comme ce qui est ge´ne´ralement attendu des me´canismes d’acce´le´ration de Fermi.
Avec le calcul pre´ce´dent, il est possible de montrer que l’indice spectral de 2.7 apre`s la cheville
est reproduit graˆce a` la combinaison de deux eﬀets : la superposition des deux composantes, et
les pertes d’e´nergie des protons par photo-production de paires sur le fond diﬀus cosmologique.
Berezinsky et al. (2006) ont remarque´ que ces pertes d’e´nergie par paires peuvent non seule-
ment changer la pente au-dela` de la cheville, mais produisent aussi un creux sur le spectre des
rayons cosmiques, justement a` l’e´nergie ou` une telle concavite´ est observe´e (ﬁgure 2.13). On
peut alors prolonger la composante extra-galactique a` plus basse e´nergie et la transition avec
les sources Galactiques aurait lieu au niveau du second genou, vers E ∼ 1017.5−18 eV. Il faut
cependant rappeler que ce mode`le n’est valable que lorsque les rayons cosmiques sont majoritai-
rement compose´s de protons, et qu’il ne´cessite une injection assez molle en 2.6 − 2.7, avec une
changement de pente a` basse e´nergie pour pallier le proble`me de budget e´nerge´tique.
Figure 2.13 – Spectre propage´ calcule´ analytiquement par Berezinsky et al. (2006), compare´ aux donne´es de
HiRes-1 et 2. Les diffe´rentes courbes indiquent les distributions de sources suivantes : 1) densite´ homoge`ne n0, 2)
et 3) avec une surdensite´ de n/n0 = 2 et 3 respectivement, vers 30 Mpc. Pour les courbes 5) et 6), la surdensite´ est
prise a` n/n0 = 0 dans les re´gions situe´es a` 10 Mpc et 30 Mpc respectivement. Les effets des champs magne´tiques
ne sont pas pris en compte.
La ﬁgure 2.13 illustre aussi la non universalite´ de la coupure GZK, de`s que l’on modiﬁe la
distribution des sources. L’observation plus ﬁne de cette re´gion pourrait donc nous renseigner
sur la proximite´ et l’homoge´ne´ite´ des sources. Il se pourrait e´galement que selon le ciel observe´
(Nord ou Sud), la coupure prenne une forme diﬀe´rente, a` cause de cette variabilite´.
Kachelrieß & Semikoz (2006) ont propose´ une autre fac¸on de raidir le spectre propage´ a`
partir d’une injection dure de type α = 2.0−2.4. Il s’agit de lever l’hypothe`se simpliﬁcatrice sur
l’e´nergie d’injection maximale Emax, qui a e´te´ prise identique pour toutes les sources dans les
travaux mentionne´s pre´ce´demment. Kachelrieß & Semikoz (2006) de´montrent que si l’on distri-
bue Emax en loi de puissance parmi les sources (dns/dEmax ∝ E−βmax), le spectre total propage´ est
62 La production des autres astroparticules lors de la propagation
similaire a` celui obtenu pour une injection classique d’indice spectral 1−α−β (si β > 1). Ainsi,
une valeur de β = 1.7 permettrait de reproduire une injection en 2.7 avec une valeur initiale de
α = 2.0. Ce traitement est bien suˆr approche´ ; il ne tient pas compte notamment de l’e´volution
de Emax en fonction de z. Mais il permettrait de concilier par exemple le mode`le de Berezinsky
et al. (2006) avec une injection dure pre´vue par les me´canismes de Fermi.
Si les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie contiennent une part non ne´gligeable de noyaux
plus lourds que les protons, on peut encore expliquer le spectre observe´ avec d’autres arguments.
Nous avons vu dans la section 2.1.4 que l’e´nergie typique d’interaction des noyaux est de EA ∼
A × 1019 eV et le libre parcours moyen λAγ ∼ A−1 Mpc. Cela signiﬁe que le ﬂux des rayons
cosmiques sera diminue´ a` ultra-haute e´nergie, et chaque espe`ce contribuera a` cre´er une coupure
de type GZK a` partir d’une e´nergie proportionnelle a` A (voir ﬁgure 2.14).
Figure 2.14 – Temps de perte d’e´nergie |E−1dE/dt|−1 pour diffe´rents noyaux : 4He (trait plein), 12C (poin-
tille´s), 28Si (tirets) et 56Fe (tirets-points). Les distances de perte d’e´nergie s’obtiennent par la correspondance :
1016 s → 97 Mpc. Ces calculs prennent en compte les pertes par production de paires qui dominent a` e´nergie
infe´rieure a` 1019 eV, et la photo-de´sinte´gration (GDR et QD) sur le fond diffus infrarouge (e´nergies le´ge`rement
infe´rieures a` A × 1019 eV) et sur le CMB a` plus haute e´nergie. La mode´lisation des sections efficaces est base´e
sur les travaux de Puget et al. (1976) et celle du fond infrarouge sur Stecker & Salamon (1999). (Source : Bertone
et al. 2002.)
Allard et al. (2008) ont calcule´ la forme de la coupure GZK pour diﬀe´rentes compositions
a` la source, et montrent qu’elle peut prendre une forme plus ou moins arrondie selon le taux
d’e´le´ments lourds injecte´. Ces auteurs montrent e´galement (comme nous l’avons de´ja` mentionne´
dans la section 1.8) que les rayons cosmiques propage´s jusqu’a` la Terre ne peuvent contenir
de quantite´ importante d’e´le´ments interme´diaires (entre l’he´lium et le silicium grossie`rement).
Quelle que soit la composition injecte´e a` la source, nous devrions observer soit majoritairement
des protons, ou bien du fer aux plus hautes e´nergies. Ceci provient notamment de la grande
quantite´ de nucle´ons secondaires produits par photo-de´sinte´gration des noyaux, et de la proprie´te´
qu’ont les noyaux les plus lourds de se propager plus longtemps sans subir d’interaction. Le fer
pourrait dominer aux ultra-hautes e´nergies si la source est conside´rablement enrichie en fer, ou
plus raisonnablement, si l’e´nergie d’acce´le´ration maximale du proton est infe´rieure a` l’e´nergie de
la coupure GZK.
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A` plus basse e´nergie, les travaux de Allard et al. (2007a,b) ont montre´ que la forme de la
cheville et du second genou e´taient bien reproduits si les sources extra-galactiques injectent une
composition mixte avec un indice spectral raisonnable de 2.2− 2.3. La transition entre les deux
composantes peut alors avoir lieu vers une e´nergie de E ∼ 1018.3 eV, qui est infe´rieure a` celle de
Waxman (1995b) ou Wibig & Wolfendale (2004). L’indice spectral observe´ en 2.7 re´sulte dans
ce mode`le de deux eﬀets : d’une part la superposition des coupures des diﬀe´rents e´le´ments dues
aux pertes d’e´nergie par photo-de´sinte´gration sur le fond diﬀus cosmologique (voir ﬁgure 2.15),
et d’autre part les pertes d’e´nergie par photo-production de paires sur le fond diﬀus infrarouge
qui sont plus importantes pour les noyaux que pour les protons.
Figure 2.15 – Contribution des diffe´rentes espe`ces chimiques dans le spectre propage´ des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie. On remarque la pre´sence d’une “coupure GZK”pour l’he´lium vers 1019 eV et vers 2×1019 eV
pour le groupe CNO. La ligne en pointille´s indique la contribution des produits secondaires de faible masse (he´lium
et protons) re´sultant des processus de photo-de´sinte´gration. Ils contribuent a` cre´er une bosse dans le spectre total
aux alentours de E ∼ 1019 eV. (Source : Allard et al. 2007b.)
La plupart des e´tudes que nous avons de´crites ici ne prennent pas en compte les eﬀets
du champ magne´tique sur la propagation des rayons cosmiques. Celui-ci a pourtant un roˆle
important a` jouer dans la forme du spectre (par exemple a` basse e´nergie, vers le second genou,
il pourrait cre´er un eﬀet d’horizon dans le mode`le de Berezinsky et al. 2006), dans les cascades
e´lectromagne´tiques (il produit l’eﬀet synchrotron et de´ﬂe´chit les e´lectrons et positrons), et bien
suˆr dans les directions d’arrive´e des rayons cosmiques, meˆme a` ultra-haute e´nergie. Nous allons
de´crire ces phe´nome`nes en de´tails dans le chapitre suivant.
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L’e´tude de la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie dans les champs ma-
gne´tiques extra-galactiques est ne´cessaire pour lever le voile sur toute une se´rie de questions
qui ont e´te´ de´ja` e´te´ e´voque´es dans les chapitres pre´ce´dents : quelles sont les sources des rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie, pourquoi ne les observe-t-on pas dans leur direction d’arrive´e ?
Quelles sont les parame`tres et la distribution des champs magne´tiques qu’ils traversent a` toutes
les e´chelles ? Nos progre`s limite´s sur ce sujet, malgre´ des de´cennies de recherches the´oriques
et expe´rimentales, proviennent en grande partie de la nature secre`te des champs magne´tiques
extra-galactiques. Nous en avons en eﬀet tre`s peu d’informations aujourd’hui : les intensite´s
sont si faibles que les instruments actuels n’ont pu de´tecter qu’une seule structure en dehors
des amas de galaxies (Kim et al. 1989). On imagine qu’ils sont probablement tre`s structure´s,
ce qui implique des modes de transport complexes pour les rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie, a` grandes e´chelles, mais aussi peut-eˆtre dans l’environnement de la source. Cette e´tude
est e´galement a` relier aux autres astroparticules : la propagation des rayons cosmiques dans
les champs magne´tiques peut donner lieu a` des e´missions synchrotron et donc a` des signatures
observables en rayons X, γ ou en radio. Les champs peuvent aussi conﬁner les particules et aug-
menter localement les interactions avec le milieu ambiant, notamment dans les amas de galaxies.
La ﬁgure 3.1 donne une repre´sentation sche´matique des diﬀe´rents champs magne´tiques qu’un
rayon cosmique de ultra-haute e´nergie traverse au cours de son pe´riple entre sa source et le
de´tecteur. Tous les champs dessine´s la` ne contribuent pas signiﬁcativement a` modiﬁer le parcours
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Figure 3.1 – Repre´sentation sche´matise´e des diffe´rentes re´gions magne´tise´es intervenant dans la propagation
des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Les tailles caracte´ristiques des milieux traverse´s sont indique´es en
gris.
de la particule. En eﬀet, les re´gions magne´tise´es dont la taille caracte´ristique est bien infe´rieure
au rayon de Larmor de la particule dans ce milieu seront traverse´es quasiment en ligne droite,
meˆme si le champ est tre`s intense et tre`s cohe´rent. C’est le cas notamment de la magne´tosphe`re
terrestre et l’he´liosphe`re qui ne de´ﬂe´chiront les particules de tre`s haute e´nergie que de quelques
minutes d’arc, ce qui est totalement ne´gligeable compare´ aux autres de´ﬂexions subies. Le champ
magne´tique Galactique, par contre, pourrait avoir une inﬂuence notable sur la propagation des
particules, meˆme a` ultra-haute e´nergie. Malheureusement, les caracte´ristiques de ce champ,
malgre´ sa proximite´, ne sont pas toujours tre`s bien contraints et introduisent des parame`tres
libres supple´mentaires dans l’e´tude de la propagation.
Le champ magne´tique dans la source et dans l’environnement imme´diat de la source sont
globalement inconnus. Ils peuvent eˆtre traite´s comme un ensemble d’ou` la particule est injecte´e
avec des caracte´ristiques donne´es. L’environnement plus large de la source (un amas de galaxies
ou un ﬁlament par exemple) peut jouer un roˆle important dans la propagation des particules,
en les conﬁnant e´ventuellement un certain temps (voir les chapitres 6 et 7 de cette the`se).
Entre ces deux extreˆmes, la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie est
inﬂuence´e par l’ensemble du champ magne´tique extra-galactique, qui est vraisemblablement
tre`s inhomoge`ne. Les particules pourront rencontrer sur leur passage des re´gions localement
magne´tise´es comme des ﬁlaments, des plans de grandes structures, des amas de galaxies, des
vents galactiques, des halos de radio-galaxies etc. Ils peuvent aussi eˆtre tout simplement de´ﬂe´chis
par un champ magne´tique omnipre´sent dont on ignore totalement les caracte´ristiques.
Dans ce chapitre, nous allons essayer de dresser un tableau de nos connaissances actuelles
sur les champs magne´tiques extra-galactiques et conside´rer les limites des diﬀe´rents mode`les que
nous avons a` notre disposition. Nous nous concentrerons notamment sur l’impact qu’ils peuvent
avoir sur la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Dans les sections 3.6
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et 3.7, nous proposerons des me´thodes alternatives pour mode´liser les champs magne´tiques
inhomoge`nes, ainsi que le transport des particules de ultra-haute e´nergie. Nous commenc¸ons par
e´tudier brie`vement l’inﬂuence du champ magne´tique Galactique dans la section 3.2.
3.1 Me´thodes de mesure
Les me´thodes les plus commune´ment employe´es pour de´tecter les champs magne´tiques sont
les suivantes : l’observation de l’e´mission synchroton due aux e´lectrons du milieu ambiant, la
mesure de la rotation Faraday dans la lumie`re polarise´e de sources lointaines, et parfois aussi
la de´tection de l’eﬀet Zeeman. A` l’e´chelle Galactique, on peut e´galement mesurer la polarisa-
tion que la lumie`re e´mise par les e´toiles acquiert en traversant des nuages magne´tise´s. Dans ces
nuages, la lumie`re est diﬀuse´e par les grains de poussie`re interstellaire qui ont une orientation
pre´fe´rentielle selon le champ magne´tique ambiant.
L’e´mission synchrotron est produite par les e´lectrons relativistes spiralant autour des lignes
de champ magne´tique. Ce rayonnement est donc la signature d’un milieu magne´tise´, ainsi que
de la pre´sence de particules non thermalise´es. Pour un e´lectron d’e´nergie E dans un champ
magne´tique B, on peut calculer le spectre des photons e´mis J(ν,E). Celui-ci sera maximal
autour de la fre´quence νc :
νc ∼ eB⊥
2πmec
(
E
mec2
)2
(3.1)
≃ 11 MHz
(
E
1 GeV
)2( B⊥
1 µG
)
, (3.2)
ou` B⊥ est la composante du champ orthogonale a` la ligne de vise´e. Pour ces valeurs nume´riques
de E et de B⊥, que l’on pourrait trouver par exemple dans des halos de radio-galaxies, on
remarque que le rayonnement synchrotron sera surtout e´mis dans le domaine radio.
On peut aussi calculer le spectre j(ν) ≡ ∫ J(E, ν)ne(E) dE duˆ a` un ensemble d’e´lectrons
relativistes dans un milieu. Il faut alors faire une hypothe`se sur la distribution en e´nergie des
e´lectrons acce´le´re´s ne(E). Pour ﬁxer les ide´es, nous pouvons choisir une distribution en loi de
puissance, commune´ment employe´e : ne(E) ∝ E−γ . On peut alors calculer la relation entre la
densite´ de ﬂux total en e´mission synchrotron Sν et l’intensite´ du champ magne´tique B :
Sν ∝ Θ−2 ǫrelB(γ+1)/2 , (3.3)
ou` ǫrel est la densite´ d’e´nergie des e´lectrons relativistes, Θ la dimension angulaire de la source
observe´e. On voit par cette e´quation que si un ﬂux Sν est observe´, il sera possible de calculer
B dans cette re´gion si l’on a une ide´e de ǫrel. On e´value ge´ne´ralement la densite´ d’e´nergie des
e´lectrons en supposant que la densite´ d’e´nergie cine´tique totale ǫk des particules est propor-
tionnelle a` ǫrel. Or la densite´ d’e´nergie totale du milieu s’e´crit comme la somme des densite´s
d’e´nergie cine´tique et magne´tique : ǫtot = ǫk + ǫB. Pour de´terminer ǫrel, on fait alors l’une des
deux hypothe`ses suivantes :
1. hypothe`se d’e´quipartition : ǫk = ǫB, donc ǫrel est e´gale a` une fraction de l’e´nergie magne´-
tique.
2. hypothe`se d’e´nergie minimale : on minimise l’expression de ǫtot en fonction de B =
√
8πǫB,
ce qui nous donne une valeur de ǫrel.
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On obtient sous ces diﬀe´rentes hypothe`ses (sur l’e´nergie totale et la distribution en e´nergie des
e´lectrons relativistes) une estimation de la valeur du champ magne´tique dans la re´gion observe´e
en synchrotron. Pour l’hypothe`se d’e´nergie minimale, on peut calculer queB ∝ S2/(γ+5)ν Θ−4/(γ+5).
Les mesures de rotations Faraday nous livrent une information supple´mentaire par rapport
a` l’e´mission synchrotron : elles permettent d’avoir une indication sur l’uniformite´ et la structure
du champ dans la source observe´e. Dans un champ magne´tique, la polarisation φ0 d’une onde
e´lectro-magne´tique de longueur d’onde λ se trouve modiﬁe´e d’une rotation d’angle :
φ = (RM)λ2 + φ0, (3.4)
avec
RM =
e3
2πm2ec
4
∫ ls
0
ne(l)B‖(l) (1 + z)
−2 dl (3.5)
≃ 8.1× 105 rad/m2
∫ ls
0
(
ne(l)
cm−3
)(
B‖
µG
)
(1 + z)−2
dl
Mpc
, (3.6)
ou` ne(l) est la densite´ des e´lectrons thermiques le long de la ligne de vise´e entre la source (l = ls)
et l’observateur (l = 0), et B‖ l’intensite´ du champ paralle`le a` la ligne de vise´e. Le facteur
(1 + z)−2 provient du de´calage spectral de l’onde e´lectromagne´tique qui se propage de la source
a` l’observateur. Cette mesure de rotation peut eˆtre de´compose´e en deux termes :
RM = RMg +RMig, (3.7)
ou` RMg et RMig sont les contributions a` la rotation Faraday des champs magne´tiques Galac-
tique et intergalactique respectivement. Si la polarisation de la source est connue, il est possible
d’ajouter une troisie`me composante RMs due a` la source, ce qui permet de mesurer le champ
en avant-plan de la source.
La formule (3.5) est inte´ressante car elle est facilement applicable aussi dans le cas de simu-
lations nume´riques de champs magne´tiques a` grandes e´chelles : la rotation Faraday peut eˆtre
e´value´e selon diﬀe´rentes lignes de vise´e et eˆtre directement compare´e aux observations. Il faut
cependant eˆtre conscient des limitations de telles mesures : comme indique´ dans l’e´quation (3.5),
on mesure la` les composantes moyennes des champs selon la ligne de vise´e, mais leur structure
peut se re´ve´ler eˆtre anisotrope dans beaucoup d’objets.
Enﬁn la mesure de l’eﬀet Zeeman serait la me´thode la plus directe pour observer les champs
magne´tiques a` la source, car elle n’est pas pollue´e par les ﬂuctuations du champ sur la ligne
de vise´e, comme pour l’e´mission synchrotron ou la rotation Faraday. Cet eﬀet est base´ sur une
leve´e de de´ge´ne´rescence de niveaux d’e´nergie e´lectroniques d’un atome en pre´sence d’un champ
magne´tique. Celle-ci induit un e´largissement anormal des raies d’e´mission dans le spectre en
radio des re´gions observe´es qui est de l’ordre de :
∆ν
ν
=
eB
4πmec
(3.8)
≃ 10−10 10 MHz
ν
(
B
µG
)
, (3.9)
ou` ν = 10 MHz est un ordre de grandeur de la fre´quence a` laquelle sont observe´es les raies de
l’hydroge`ne neutre a` 21 cm et de OH a` 18 cm. Il faut comparer cette valeur a` l’e´largissement
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Figure 3.2 – Sche´ma des trois mode`les principaux du champ magne´tique dans le disque Galactique : (a) mode`le
d’anneaux concentriques, (b) mode`le axisyme´trique, (b) mode`le bisyme´trique. (Source : Han 2004.)
Doppler obtenu si le milieu a une vitesse thermale moyenne vT et tempe´rature T : ∆ν/ν ∼
vT /c ≃ 6× 10−7(T/100 K)1/2. On voit de cette fac¸on que malheureusement, l’eﬀet Zeeman est
tre`s diﬃcilement observable. Sa de´tection jusqu’a` pre´sent n’a eu lieu que dans les re´gions de
tempe´rature tre`s faible et de champ magne´tique tre`s intenses.
3.2 Quelques mots sur le champ magne´tique Galactique
Le champ magne´tique Galactique peut avoir une inﬂuence certaine sur la propagation des
rayons cosmiques, meˆme a` ultra-haute e´nergie. Les mesures de ce champ sont relativement nom-
breuses et pre´cises, mais la structure exacte et l’intensite´ des diverses composantes ne sont pas
encore clairement de´termine´es. Les observations actuelles font apparaˆıtre deux e´le´ments princi-
paux : un champ magne´tique associe´ au disque Galactique et un autre associe´ au halo. Chacun de
ces champs pre´sente une composante re´gulie`re et une autre turbulente, dont l’amplitude relative
n’est pas bien mesure´e.
Pour le disque Galactique, trois mode`les de conﬁguration du champ magne´tique e´mergent
dans la litte´rature (voir ﬁgure 3.2) : un mode`le en anneaux concentriques propose´ par (Rand
& Kulkarni 1989), un mode`le en spirale bisyme´trique (Simard-Normandin & Kronberg 1980;
Sofue & Fujimoto 1983) et un mode`le en spirale axisyme´trique (Valle´e 1991). Le nombre limite´
de donne´es, particulie`rement au-dela` des bras spiraux entre lesquels se situe le syste`me solaire,
ne permet d’exclure aucun de ces trois mode`les. Les mesures de rotation Faraday de pulsars
permettent ne´anmoins d’aﬃrmer aujourd’hui que le champ magne´tique pre´sente deux a` trois
renversements de sens dans la direction du centre Galactique, et que chacun de ces renversements
a lieu au niveau d’un bras spiral (voir Han et al. 1999, 2006).
On estime l’intensite´ de la composante turbulente du champ magne´tique dans le disque
Galactique a` Bturb,disque ∼ 4− 6 µG sur 10− 100 pc (Rand & Kulkarni 1989; Ohno & Shibata
1993). Sur des e´chelles de quelques kiloparsecs, les valeurs seraient de l’ordre de Breg,disque ∼
1 − 2 µG (Han & Qiao 1994, par exemple). Han et al. (2004) ont calcule´ le spectre d’e´nergie
magne´tique dans le disque Galactique a` l’aide de mesures de rotation Faraday de pulsars. Ils
trouvent une loi exponentielle beaucoup plus plate qu’un spectre de type Kolmogorov : EB(k) ∝
k−0.37±0.10, ou` k est le nombre d’onde.
Dans le halo, les mesures de rotation Faraday de sources extra-galactiques, ainsi que la de´-
tection de ﬁlaments verticaux pre`s du centre Galactique sugge`rent la topologie de´crite dans la
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Figure 3.3 – Mode`le de champ magne´tique dans le halo Galactique. (Source : Han 2004.)
ﬁgure 3.3. Le champ aurait donc une structure antisyme´trique par rapport au plan Galactique,
avec une composante toro¨ıdale (en rouge) et une composante polo¨ıdale dipolaire (en bleu), ce
qui serait en accord avec les the´ories d’ampliﬁcation et de maintien des champs magne´tiques
galactiques par eﬀet dynamo (voir section 3.4.3 dans ce chapitre). Les composantes re´gulie`res
et turbulentes sont tre`s peu connues dans le halo. Elles sont estime´es a` quelques microGauss
sur quelques kiloparsecs pour les composantes re´gulie`res toro¨ıdales et polo¨ıdales, et a` quelques
microGauss sur une centaine de kiloparsecs pour la composante turbulente. Ces valeurs sont tre`s
spe´culatives et donc a` prendre avec pre´caution.
En ce qui concerne les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, les diﬀe´rentes composantes
que nous avons e´voque´es devraient produire des de´ﬂexions angulaires plus ou moins importantes
sur leurs trajectoires. Tinyakov & Tkachev (2004) ont calcule´ que la composante turbulente du
disque Galactique devrait induire une de´ﬂexion plutoˆt faible ; dans cette limite, on peut e´crire
d’apre`s la formule de Waxman & Miralda-Escude´ (1996) :
δθturb,disque ∼ 3◦ Z
(
E
5× 1019 eV
)−1(Bturb,disque
4 µG
)(
d
15 kpc
)1/2( λB
50 pc
)1/2
, (3.10)
ou` d est la distance rectiligne caracte´ristique parcourue dans le disque et λB est la longueur de
cohe´rence du champ. D’apre`s les parame`tres que nous avons mentionne´s pre´ce´demment, les de´-
ﬂexions angulaires induites par les autres composantes (sur les protons) devraient eˆtre de l’ordre
de 6◦ pour la composante re´gulie`re du disque, et pourrait atteindre jusqu’a` 10◦ pour les com-
posantes re´gulie`res du halo. Les composantes re´gulie`res, selon leur intensite´ et leur cohe´rence,
peuvent donner lieu a` des images angulaires diﬀe´rentes (voir section 5.2.3 pour une discussion
sur ces eﬀets dans le cadre extra-galactique) : on pourra selon les cas avoir une dispersion des
e´ve´nements autour de la source, et/ou une translation globale des e´ve´nements dans le ciel, avec
une image de la source peu disperse´e. Il faut rajouter que ces composantes n’e´tant visiblement
pas uniformes dans l’espace, elles peuvent produire des de´ﬂexions angulaires de´pendantes de la
direction observe´e (Kachelrieß et al. 2007; Takami & Sato 2008).
Dans la suite de ce manuscrit, nous nous inte´resserons a` la propagation dans le champ
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magne´tique extra-galactique, qui repre´sente la majeure partie du trajet des rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie entre leur source et la Terre. Nous allons voir que les incertitudes sur ce
champ sont beaucoup plus grandes que pour notre Galaxie, mais que leur e´tude combine´e a` celle
des rayons cosmiques permet d’e´claircir quelque peu la situation.
3.3 Les champs magne´tiques extra-galactiques : mesures
observationnelles
Les champs magne´tiques extra-galactiques les plus observe´s sont ceux des amas de galaxies.
De nombreuses mesures d’e´mission synchrotron et de rotation Faraday ont e´te´ eﬀectue´es en leur
centre et en leur pe´riphe´rie (voir Carilli & Taylor 2002 pour une revue). Ces objets constituent
les plus grandes structures virialise´es de l’Univers et pre´sentent un inte´reˆt particulier, car ils
peuvent contenir des sources de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie et/ou les de´ﬂe´chir dans
le milieu intergalactique, comme il est illustre´ dans la ﬁgure 3.1.
Les amas de galaxies pre´sentent une grande varie´te´ de morphologies, mais on peut les diviser
grossie`rement en deux cate´gories : les amas avec et sans cœur froid. Les observations indiquent
en eﬀet que la moitie´ de leur population pre´sente un pic d’e´mission en X en leur cœur, avec
une tempe´rature centrale qui s’e´le`ve a` seulement 30 a` 40% de la tempe´rature du viriel. Cette
bimodalite´ se re´percute aussi au niveau des champs magne´tiques. Le refroidissement du cœur
induit en eﬀet une contraction des lignes de champ et donc une ampliﬁcation pique´e de la
turbulence et de l’intensite´ du champ magne´tique dans la re´gion centrale des amas a` cœur froid.
Les observations indiquent des valeurs de champs magne´tiques qui s’e´chelonnent entre quelques
microGauss sur quelques dizaines de kiloparsecs pour des amas normaux (Kim et al. 1991; Clarke
et al. 2001; Govoni et al. 2001; Taylor et al. 2001; Valle´e 2002; Clarke 2004), a` 10− 40 µG sur
une re´gion plus re´duite de 3− 7 kpc (Taylor & Perley 1993; Owen & Eilek 1998; Vogt & Enßlin
2005; Enßlin & Vogt 2006) pour les amas a` cœur froid. Il faut noter cependant que les valeurs
ci-dessus sont estime´es a` partir des observations, sous diﬀe´rentes hypothe`ses sur les parame`tres
physiques de l’amas et du milieu ambiant sur la ligne de vise´e, et doivent eˆtre utilise´es avec
pre´caution.
La seule structure magne´tise´e de´tecte´e en dehors des amas est un pont d’e´mission synchro-
tron de 2 Mpc reliant les amas de Coma et d’Abell 1367, dans le plan du super-amas de Coma
(voir Kim et al. 1989 et la ﬁgure 3.4). La structure observe´e mesure ∼ 2 Mpc en projection et
son intensite´ est estime´e a` 0.2− 0.6 µG, sous hypothe`se d’e´quipartition. Cette de´tection re´ve`le
a` elle seule l’existence et l’inhomoge´ne´ite´ du champ magne´tique extra-galactique.
On ne sait pas si un champ magne´tique existe a` e´chelle cosmologique, mais la non de´tection
de mesures de rotation Faraday permet de poser des limites sur la valeur d’un champ e´ventuel.
On prenant l’hypothe`se simple que l’intensite´ du champ magne´tique et la densite´ d’e´lectrons
comobiles sont constantes, i.e. B(z) = B0(1+ z)
2 et ne(z) = ne0(1+ z)
3, ou` z est le redshift, on
peut voir a` partir de l’e´quation (3.5) que RMig croˆıt rapidement avec z et atteint des valeurs de
l’ordre de :
RMig(z = 3) ≃ 250 rad.m−2
( ne0
10−5cm−3
)( B0
1 nG
)
, (3.11)
pour un mode`le cosmologique ΛCDM standard avec Ωm = 0.3 et ΩΛ = 0.7, et un angle suppose´
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Figure 3.4 – Pont d’e´mission synchrotron de´tecte´ entre deux structures du super-amas de Coma. Cette ob-
servation constitue aujourd’hui l’une des rares preuves de l’existence de champs magne´tiques extra-galactiques en
dehors du centre des amas de galaxies. (Source : Kim et al. 1989.)
nul entre la source et le champ magne´tique global. La rotation Faraday induite par la Galaxie
e´tant de l’ordre de ∼ 200 rad/m2, la meilleure solution que nous ayons de contraindre le champ
magne´tique cosmologique est d’observer a` l’exte´rieur du plan Galactique. De cette fac¸on, Valle´e
(1990) a mesure´ une limite supe´rieure de 6 × 10−12 G (ne0/10−5cm−3)−1 sur la composante
uniforme du champ magne´tique cosmologique.
Une telle composante uniforme ne pourrait avoir d’origine que primordiale : aucune source
astrophysique ne pourrait avoir ensemence´ l’Univers d’un champ cohe´rent sur des e´chelles cos-
mologiques, alors que des perturbations magne´tiques pre´coces peuvent e´ventuellement se diluer
sur de grandes distances. Le calcul pre´ce´dent ne prend justement pas en compte les variations a`
moindre e´chelle (≪ c/H0) du champ magne´tique et de la densite´ e´lectronique. Ces ﬂuctuations
peuvent avoir des origines primordiales ou re´sulter de la pollution et de l’ampliﬁcation par des
sources astrophysiques.
Il est de´licat d’estimer le champ magne´tique inhomoge`ne, car les calculs de´pendent fortement
du mode`le conside´re´ pour le milieu intergalactique. D’autre part, nous avons a` pre´sent deux
parame`tres a` contraindre : l’intensite´ du champ magne´tique B et sa longueur de cohe´rence λB.
Les mesures de rotation Faraday sont un outil puissant pour cela, car elles donnent directement
une valeur de 〈B2 λB〉1/2, comme on peut le voir dans l’e´quation (3.5). De nombreux auteurs
ont e´tabli des limites supe´rieures sur ce terme en mode´lisant le milieu intergalactique a` l’aide de
lignes d’absorption dans les spectres de quasars (Kronberg & Perry 1982), de mode`les analytiques
cellulaires (Blasi et al. 1999), de simulations nume´riques (Ryu et al. 1998) et en les confrontant
aux limites observationnelles. Les structures denses et ﬁnes comme les super-amas de galaxies
ou les ﬁlaments seraient alors emplis de champs magne´tiques d’intensite´ infe´rieure a` quelques
microGauss, et l’on obtient a` grande e´chelle :
〈
B2 λB
〉1/2
. 10−8GMpc1/2 . (3.12)
Mais rappelons encore une fois que ces valeurs sont des moyennes sur des lignes de vise´e parti-
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culie`res, et ne permettent pas de rendre compte de l’anisotropie de la distribution des champs,
ni des e´ventuelles irre´gularite´s a` petites e´chelles.
Au vu de l’importance de ces champs magne´tiques pour la compre´hension de multiples do-
maines de l’astrophysique et du peu de connaissances observationnelles dont nous disposons, la
communaute´ espe`re que des expe´riences a` venir comme LOFAR ou SKA (Gaensler et al. 2004;
Beck et al. 2007; Beck 2008) permettront d’e´largir le nombre de donne´es tre`s limite´ aujourd’hui.
En attendant, essayons de nous tourner vers la the´orie pour voir si elle nous apporte plus d’in-
formations.
3.4 The´ories
Les mode`les existants se focalisent souvent sur l’origine du champ magne´tique dans notre
Galaxie, et non dans le milieu intergalactique. On peut malgre´ tout souvent les ge´ne´raliser aux
cas des autres galaxies et ils pourraient permettre de comprendre certains me´canismes d’am-
pliﬁcation a` de plus grandes e´chelles. D’autre part, le champ magne´tique Galactique pourrait
en amont avoir la meˆme origine que celui du champ extra-galactique ; il aurait juste subi des
processus diﬀe´rents au cours de l’e´volution de l’Univers.
Les the´ories actuelles sur l’origine des champs magne´tiques a` grande e´chelle peuvent se ranger
globalement dans deux cate´gories : celles qui proˆnent la magne´to-ge´ne`se dans l’Univers primor-
dial par des me´canismes plus ou moins exotiques, et celles, plus astrophysiques, qui proposent
que l’enrichissement magne´tique a eu lieu beaucoup plus tard (a` la re´ionisation ou apre`s), par
la pollution magne´tique due aux premie`res e´toiles ou par les galaxies. Si les champs sont pri-
mordiaux, il aurait tendance a` eˆtre omnipre´sent et serait ampliﬁe´ dans les re´gions denses par
des eﬀets dynamiques au cours de la formation des grandes structures. Au contraire, si les ga-
laxies sont les principaux acteurs de l’enrichissement magne´tique, on s’attend a` ce que le champ
soit concentre´ dans les pics de densite´ et nul dans les vides. Il est possible que les deux types
de mode`les jouent un roˆle dans la magne´tisation de notre Univers ; nous notons d’ailleurs que
le sce´nario de pollution galactique requiert la ge´ne´ration d’un champ magne´tique au sein des
galaxies, qui proviendrait probablement d’un germe primordial. Quelle que soit l’origine de ces
champs, l’ampliﬁcation par des eﬀets dynamiques dans les re´gions en eﬀondrement est un point
important de leur fac¸onnement. Nous de´crirons brie`vement ces me´canismes a` la ﬁn de cette
section.
3.4.1 Magne´to-ge´ne`se dans l’Univers primordial
Nous ne nous e´tendrons pas sur les the´ories sur l’origine primordiale des champs magne´tiques,
car les notions de physique the´orique auxquelles elles font appel vont bien au-dela` du cadre de
cette the`se. Cette section sera donc essentiellement un catalogue – non exhaustif – des parame`tres
du champ magne´tique pre´dits pour les pe´riodes auxquelles la magne´to-ge´ne`se a pu avoir lieu.
Pour plus de de´tails, on pourra consulter la revue de Grasso & Rubinstein (2001).
Les e´poques transitoires de la cosmologie primordiale impliquent souvent un changement fon-
damental de la nature des particules et des champs, ainsi que la libe´ration d’une e´nergie impor-
tante sur des temps tre`s courts. Ces deux ingre´dients conduisent naturellement a` la production
de courants e´lectriques et donc de champs magne´tiques, d’apre`s l’e´quation de Maxwell-Ampe`re :
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∇×B = (4π/c)J. Les champs magne´tiques cre´e´s doivent eˆtre suﬃsamment forts pour atteindre
les valeurs extrapole´es dans les re´gions peu denses par simple dilution, en supposant le champ
gele´ dans le plasma intergalactique. Dans les re´gions plus denses comme les amas de galaxies,
on pourra invoquer une ampliﬁcation subse´quente par des me´canismes de dynamo, mais il faut
encore que les germes de champs magne´tiques soient assez intenses pour que ces processus suf-
ﬁsent. Nous donnons dans ce qui suit quelques exemples de the´ories de production de champs
primordiaux.
De nombreux auteurs se sont penche´s sur la ge´ne´ration du champ magne´tique pendant la
pe´riode de l’inﬂation (par exemple Turner & Widrow 1988; Lemoine & Lemoine 1995; Gasperini
et al. 1995). En ge´ne´ral, ces the´ories convergent sur le fait que les champs produits sont d’intensite´
tre`s faible et de longueur de cohe´rence importante, qui peuvent atteindre aujourd’hui la taille
de l’Univers observable.
La magne´to-ge´ne`se lors des transitions de phase et de la recombinaison (z = 1016, 1013 et
z = 1000) pre´disent au contraire des champs magne´tiques d’intensite´ plus e´leve´e mais avec des
longueur de cohe´rence petites. Les germes atteignent des valeurs de l’ordre de B0 ∼ 10−20 G 1
sur des e´chelles de quelques kiloparsecs (Hogan 1983; Quashnock et al. 1989; Cheng & Olinto
1994; Baym et al. 1996; Sigl et al. 1997). Ces champs sont encore insuﬃsants pour expliquer
les valeurs observe´es, meˆme apre`s ampliﬁcation par eﬀets dynamos. Sigl et al. (1997) ont ce-
pendant propose´ que les germes ainsi produits puissent eˆtre sujets a` une ampliﬁcation due
a` des instabilite´s hydrodynamiques, juste apre`s la pe´riode de transition de phase. Dans leurs
sce´narios optimistes, ils re´ussissent a` obtenir des champs magne´tiques de B0 ∼ 10−9 G pour
une longueur de cohe´rence de 100 kpc, ce qui permettrait d’expliquer l’origine des champs ma-
gne´tiques extra-galactiques. Notons aussi que les observations sur le fond diﬀus cosmologique
permettent de poser des contraintes sur l’intensite´ (B0 < 3×10−8 G) et la longueur de cohe´rence
(400 pc < λB,0 < 0.6 Mpc) des champs magne´tiques primordiaux aujourd’hui (Jedamzik et al.
2000).
3.4.2 Enrichissement par les sources astrophysiques
Les mode`les de ge´ne´ration des champs magne´tiques extra-galactiques apre`s la recombinaison
se basent essentiellement sur l’e´jection de champs par des galaxies normales ou actives. Un
argument en faveur d’un tel sce´nario est la forte me´tallicite´ (∼ 30% de la me´tallicite´ solaire)
des milieux intra-amas, qui sugge`re que le milieu intergalactique des amas a e´te´ pollue´e par des
e´jections de galaxies (Aguirre et al. 2001; Cen et al. 2005; Bertone et al. 2005; Scannapieco et al.
2006).
Les germes de champs magne´tiques peuvent se de´velopper dans les premie`res e´toiles a`
l’e´poque de la re´ionisation de l’Univers vers z ∼ 20 (Gnedin 2000; Langer et al. 2003). Ces champs
sont ensuite e´jecte´s dans le milieu interstellaire par les vents stellaires ou par des explosions de
supernovae. Le milieu interstellaire peut ensuite eˆtre injecte´ dans le milieu intergalactique par
des vents de galaxies a` formations stellaire.
Plusieurs auteurs ont e´tudie´ ce phe´nome`ne de pollution magne´tique par vents galactiques
(voir en particulier Kronberg et al. 1999; Birk et al. 2000; Bertone et al. 2005, 2006). De tels
1. Les champs magne´tiques note´s B0 sont les valeurs comobiles que l’on mesurerait aujourd’hui, en supposant
que les champs cre´e´s ont e´volue´ en restant gele´s dans le plasma intergalactique selon la relation que nous avons
vue plus toˆt : B(z) = B0(1 + z)
2.
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e´jectats ont e´te´ observe´s dans diﬀe´rentes galaxies, par exemple dans la proche galaxie naine a`
formation stellaire M82, ou` des vents de vitesse v ≃ 2000 km/s et d’extension > 10 kpc ont e´te´
observe´s (Seaquist & Odegard 1991), ou encore dans des galaxies massives a` formation stellaire
– dites “Lyman break” – a` haut de´calage spectral, avec des vents atteignant des vitesses de
v ∼ 1000 km/s qui s’e´talent sur des distances de plusieurs centaines de kiloparsecs (Pettini
et al. 2002), ou meˆme jusqu’a` ≃ 1Mpc (Adelberger et al. 2003, voir Heckman 2001 pour une
revue).
Kronberg et al. (1999) ont montre´ qu’une population de galaxies naines a` formation stellaire
a` z ≥ 6 peuvent magne´tiser pre`s de 50% de l’Univers, mais qu’a` bas de´calage spectral, le vo-
lume du milieu intergalactique est trop grand pour que les e´jections galactiques puisse aﬀecter
une fraction signiﬁcative du volume. D’un autre coˆte´, Bertone et al. (2006) concluent a` l’aide
de leur mode´lisation semi-analytique de la pollution dans le milieu intergalactique, que le taux
d’enrichissement du volume de l’Univers de´pend fortement de l’eﬃcacite´ des vents. Pour une
large gamme de parame`tres, ils re´ussissent a` remplir une fraction importante du milieu interga-
lactique avec des champs magne´tiques de l’ordre de 10−12 < B0 < 10
−8 G, qui pourront ensuite
eˆtre ampliﬁe´s dans les re´gions les plus denses pour atteindre les valeurs observe´es aujourd’hui
(voir ﬁgure 3.5). Donnert et al. (2009) ont incorpore´ les recettes de Bertone et al. (2006) dans
des simulations nume´riques cosmologiques, qui font e´voluer les champs magne´tiques selon les
lois de la magne´to-hydrodynamique (MHD) au cours de la formation des grandes structures.
La pollution magne´tique est injecte´e a` diﬀe´rents redshifts puis ampliﬁe´e par des me´canismes
dynamiques. Ces auteurs trouvent que le champ atteint les valeurs observe´es au cœur des amas
de galaxies, et remarquent qu’il reste tre`s faible dans les ﬁlaments et les re´gions peu denses, ou`
le champ n’a presque jamais e´te´ mesure´ jusqu’a` pre´sent (voir l’image de gauche de la ﬁgure 3.6).
Des ﬂux magne´tise´s peuvent aussi eˆtre e´jecte´s par certains AGN par l’interme´diaire de leurs
jets ou de leurs lobes radios (Rees & Setti 1968; Daly & Loeb 1990). Dans ce cas, ces champs
pourraient eˆtre produits en amont par des me´canisme de batterie Biermann 2 dans le disque
d’accre´tion dense autour du trou noir massif, puis ampliﬁe´s par des eﬀets dynamo dans le disque
en rotation (Colgate & Li 2000). Des e´tudes de´taille´es de ce proble`me ont e´te´ mene´es par divers
groupes (Medina-Tanco & Enßlin 2001; Gopal-Krishna & Wiita 2001; Furlanetto & Loeb 2001;
Kronberg et al. 2001). Elles se basent ge´ne´ralement sur les donne´es statistiques de populations
de quasars a` haut redshift et montrent que vers z ∼ 3, entre 5% a` 20% du volume de l’Univers
peut eˆtre enrichi par des champs magne´tiques de densite´ d’e´nergie correspondant a` ≥ 10% de
l’e´nergie thermique du milieu intergalactique a` 104 K. L’intensite´ du champ magne´tique comobile
serait alors de l’ordre de B0 ∼ 10−8 − 10−9 G dans les re´gions magne´tise´es. Plus pre´cise´ment
dans les ﬁlaments, ou` la tempe´rature est de l’ordre de T ∼ 106 K et la surdensite´ de ∼ 10, on
peut calculer que le champ magne´tique vaut Bf ∼ 3.5× 10−8 G.
Les parame`tres caracte´ristiques de ces deux types de pollution magne´tique (par vents ga-
lactique et par halos de radio-galaxies), ainsi que leur inﬂuence sur les rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie seront discute´s plus en de´tail dans la section 3.7. Ce qu’il est important de
remarquer ici est que ce type d’enrichissement magne´tique du milieu intergalactique conduit a`
des distributions fortement inhomoge`nes, dans lesquelles le champ se concentre dans les re´gions
2. Dans un syste`me en rotation, les surfaces de pression constante et de densite´ constante ne coincident pas :
ceci ge´ne`re un courant e´lectrique qui n’est pas annule´ par la redistribution de charges. On produit ainsi un champ
magne´tique tre`s faible de l’ordre de B0 ∼ 10−21 G (valeur comobile) qui peut eˆtre ensuite amplifie´ par d’autres
me´canismes (Biermann 1950).
76 Le champ magne´tique extra-galactique et la propagation des rayons cosmiques
denses avec un biais plus ou moins important par rapport a` la densite´ baryonique. Cette structu-
ration peut avoir une importance notable sur la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie comme nous le de´crirons par la suite.
Dans le cas particulier des amas de galaxies, Rephaeli (1988) et De Young (1992) ont montre´
que les vents galactiques sont insuﬃsants pour expliquer a` eux seuls des champs magne´tiques
de l’ordre de 1 µG dans les amas de galaxies. Il est ne´cessaire d’invoquer des me´canismes d’am-
pliﬁcation ulte´rieurs pour rehausser les valeurs du champ d’un ordre de grandeur environ. La
pre´sence de radio-galaxies assez puissantes (de luminosite´ radio ∼ 1045 erg/s) pourraient par
contre suﬃre a` la magne´tisation des amas jusqu’a` 1 µG. Kronberg et al. (2001) remarquent en
eﬀet que de telles sources posse`dent une e´nergie magne´tique qui correspond a` 10% de celle du
milieu intra-amas. Une dizaine de radio-galaxies puissantes se re´partissant sur la dure´e de vie
de l’amas parviendraient ainsi a` lui confe´rer les champs magne´tiques observe´s.
Les collisions d’amas de galaxies sont les e´ve´nements les plus e´nerge´tiques de l’Univers,
libe´rant des e´nergies de l’ordre de ∼ 1064 ergs. Pour comparaison, l’e´nergie totale thermique
de l’atmosphe`re de l’amas est de ∼ 1063 ergs (Mgas/1014M⊙)(T/5 × 107 K), et l’e´nergie totale
contenue dans le champ magne´tique est de ∼ 1060 ergs (B/1 µG)2. Ainsi, il suﬃrait de convertir
seulement quelques pour cents de l’e´nergie de la collision de l’amas en e´nergie magne´tique. Ceci
est e´ventuellement possible par des eﬀets dynamos, mais ceux-ci ne´cessitent que l’amas soit en
rotation, phe´nome`ne qui n’a pas encore e´te´ clairement observe´ (Dupke & Bregman 2001).
3.4.3 Me´canismes d’amplification a` grandes e´chelles
Pour comprendre le comportement des champs magne´tiques a` grandes e´chelles, on peut
commencer par examiner quel sera le processus de transport qui va dominer leur e´volution.
La conductivite´ du milieu intra-amas est de σ ∼ 6 × 1017 (T/108 K)3/2 s−1. Le temps carac-
te´ristique de diﬀusion magne´tique dans le milieu intra-amas est donc τdiff = 4πσ (λB/c)
2 ∼
3 × 1037 (λB/100 kpc)2(T/108 K)3/2 ans, ou` λB est la longueur de cohe´rence du champ. Le
temps de convection s’e´crit : τconv = λB/v, ou` v est la vitesse caracte´ristique du ﬂuide. On peut
alors calculer le nombre de Reynolds magne´tique :
Rm =
τdiff
τconv
∼ 8× 1028
(
λB
100 kpc
) (
v
300 km/s
) (
T
108 K
)3/2
. (3.13)
On pourra ve´riﬁer que l’on obtient Rm ≫ 1 dans le cas du milieu intergalactique en ge´ne´-
ral. Ce temps de diﬀusion quasi-inﬁni implique qu’une fois les champs magne´tiques ge´ne´re´s, ils
resteront gele´s et n’e´volueront que par convection : les lignes de champs seront de´forme´es par
l’e´volution de la matie`re baryonique. Un ﬂot convergent de matie`re, par exemple l’eﬀondrement
d’une boule de gaz sous son propre poids, va emporter et regrouper sur son passage les lignes de
champ magne´tique qu’il traverse. Ainsi, la quantite´ de champ magne´tique augmente au centre
de l’eﬀondrement. L’e´tirement, l’enroulement, la torsion, l’entortillement sont un ensemble de
me´canismes qui vont permettre l’ampliﬁcation du champ magne´tique.
Plus pre´cise´ment, on peut formuler cette e´volution en utilisant l’e´quation d’induction pour
la MHD ide´ale : ∂B/∂t = ∇× (∇×B) et l’e´quation de continuite´ : dρ/dt = −ρ∇ ·V, ou` ρ est
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Figure 3.5 – Evolution de l’intensite´ du champ magne´tique au cours du temps dans les mode`les semi-analytiques
de Bertone et al. (2006). Les re´sultats pour un vent efficace (qui peut s’e´chapper facilement de la galaxie hoˆte) et
d’efficacite´ plus re´duite sont pre´sente´s respectivement dans les figures de droite et de gauche. Le champ magne´tique
initial injecte´ a` chaque point d’enrichissement est de 1 µG. Dans chaque figure, de gauche a` droite et de haut en
bas, les temps repre´sente´s sont z = 3, 1, 0.5 et 0. La taille de la re´gion simule´e est de ∼ 70 Mpc.
Figure 3.6 – Intensite´s des champs magne´tiques simule´s par Donnert et al. (2009) a` z = 0. La taille de la re´gion
simule´e est de ∼ 204 Mpc et le code couleur est identique pour les deux images. La figure de gauche pre´sente le
champ magne´tique ge´ne´re´e par la pollution de sources astrophysiques : les halos galactiques trouve´s a` z = 4.1
sont affecte´s d’un champ d’une intensite´ n’exce´dant pas ∼ 5 nG. La figure de droite est obtenue avec des germes
de champ magne´tique cosmologiques dont l’intensite´ a e´te´ normalise´e de fac¸on a` obtenir les meˆmes valeurs dans
les amas de galaxies (Dolag et al. 2005).
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la densite´ baryonique et V le champ de vitesse. L’e´volution de B dans le temps s’e´crit alors :
dB
dt
=
B
ρ
dρ
dt
+ (B · ∇)V , (3.14)
ou` encore :
d
dt
B
ρ
=
(
B
ρ
· ∇
)
V , (3.15)
Soient deux particules situe´es a` aux positions q et q+ δq a` un temps t. A` un temps t+ δt,
elles seront place´es a` :
q = q+ v(q) dt (3.16)
q+ δq = q+ δq+ v(q+ δq) dt . (3.17)
Ainsi, la se´paration entre les deux particules qui e´tait de δq en t devient de δq+(δq · ∇)v dt en
t+ dt. Ce qui s’e´crit encore :
d
dt
(δq) = (δq · ∇)v dt . (3.18)
On remarque de cette manie`re que δq suit la meˆme loi que B/ρ au cours du temps. Ainsi, si
la se´paration entre deux “particules de matie`re” est transforme´e en δx = D · δq, les lignes de
champ devraient suivre la meˆme transformation, de B/ρ en D · (B/ρ), ou` D est le tenseur de
de´formation. On obtient donc la relation suivante entre les intensite´s des champs initiaux Bi et
ﬁnaux Bf :
Bf
Bi
=
ρf
ρi
∣∣∣∣D ·BiBi
∣∣∣∣ , avec Dij = ∂xi∂qj . (3.19)
Lors de la transformation de ρi en ρf , un e´le´ment de volume d3q se retrouve converti d3x = D dq,
donc on a ρf/ρi = 1/|D|. Il vient ainsi :
Bf
Bi
=
1
|D|
∣∣∣∣D ·BiBi
∣∣∣∣ . (3.20)
Dans le cas d’un eﬀondrement sphe´rique isotrope, on auraD = diag(a, a, a), avec a constante,
donc |D| = a3 et D ·Bi = aBi. On obtient alors :
Bf
Bi
=
1
a2
=
(
ρf
ρi
)2/3
. (3.21)
Pour un eﬀondrement cylindrique (pour un ﬁlament par exemple), on a |D| = a2 et D · Bi =
(aB1, aB2, B3), et on obtient :
Bf
Bi
≃ 1
a2
=
ρf
ρi
pour a≪ 1 . (3.22)
Enﬁn pour un eﬀondrement planaire (pour un plan de grandes structures par exemple), on a
|D| = a et D ·Bi = (aB1, B2, B3), ce qui donne encore :
Bf
Bi
≃ 1
a
=
ρf
ρi
pour a≪ 1 . (3.23)
Une loi en B ∝ ρ0.9 a en eﬀet bien e´te´ observe´e dans les simulations de Dolag et al. (2004) dont
nous parlerons dans la section suivante. On pourra trouver d’autres calculs de la correspondance
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Figure 3.7 – Illustration sche´matique de l’effet dynamo αω (adapte´ de Kronberg 1994). L’encadre´ en haut a`
droite de´crit l’effet α : les boucles de champ toro¨ıdal sont vrille´es par l’effet Coriolis. Ceci induit un courant J
dans le plan toro¨ıdal.
entre B et ρ dans les travaux de Bruni et al. (2003), Siemieniec-Ozie¸b lo & Golda (2004) ou
encore King & Coles (2006).
Un autre me´canisme re´pute´ pour ampliﬁer les champs magne´tiques est l’eﬀet dynamo. L’eﬀet
dynamo classique est tout simplement duˆ a` l’induction : une matie`re e´lectriquement conductrice
est mis en mouvement dans un champ magne´tique de fac¸on a` induire des courants qui am-
pliﬁent et maintiennent le champ originel. Ce principe a e´te´ de´veloppe´ pour eˆtre applique´ au
champ magne´tique de notre Galaxie et a donne´ naissance au mode`le de´nomme´ “dynamo αω”.
Les caracte´ristiques essentielles de ce mode`le sont les suivantes (suivre sur la ﬁgure 3.7) : les
mouvements turbulents dans le milieu interstellaire, issus par exemple de vents stellaires ou des
explosions de supernovae, transportent des boucles de champ magne´tique toro¨ıdal en dehors
du plan du disque galactique. Ces boucles sont vrille´es dans le plan polo¨ıdal par l’eﬀet Coriolis
(eﬀet α), pendant que le champ toro¨ıdal est re´ge´ne´re´ a` partir du champ polo¨ıdal par la rotation
diﬀe´rentielle (dω/dr).
L’eﬀet dynamo αω peut en principe avoir lieu dans tout milieu turbulent en rotation diﬀe´-
rentielle. Il est inte´ressant car il permet de re´ge´ne´rer et d’ampliﬁer des champs magne´tiques a`
grandes e´chelles de fac¸on continue. Dans notre Galaxie notamment, il permettrait d’ampliﬁer
des germes magne´tiques tre`s faibles de l’ordre de ∼ 10−18 G jusqu’aux intensite´s observe´es au-
jourd’hui. Mais notons tout de meˆme que son eﬃcacite´ dans les galaxies est toujours de´battue,
et de nombreuses variantes et alternatives ont e´te´ propose´es.
En conclusion de cette section, nous notons qu’il existe un nombre important de the´ories
expliquant l’origine et l’e´volution des champs magne´tiques extra-galactiques, bien que l’eﬃcacite´
de certaines reste critiquable. Ce que nous remarquons surtout, dans l’optique de la propagation
des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, est que ces mode`les donnent des distributions de
champs extreˆmement diﬀe´rentes, avec des longueurs de cohe´rence maximales pouvant atteindre
quelques centaines de kiloparsecs a` la taille de l’Univers et des intensite´s pouvant eˆtre aussi
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bien nuls que de l’ordre de 10−9 G dans les re´gions les moins denses. Ceci de´pend bien entendu
de l’origine des champs, mais aussi du taux d’ampliﬁcation ulte´rieure qui rendra les proﬁls de
champ magne´tique plus ou moins contraste´s. Nous verrons dans la suite de cette the`se que la
magne´tisation des vides, ainsi que plus ge´ne´ralement, la structuration du champ magne´tique a
une inﬂuence notable sur la propagation des rayons cosmiques de tre`s haute e´nergie.
3.5 Etat de l’art des simulations nume´riques
Les travaux pionniers qui ont e´tudie´ la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie dans les champs magne´tiques extra-galactiques ont utilise´ un mode`le-jouet (Medina
Tanco et al. 1997; Lemoine et al. 1997; Sigl et al. 1999). Le champ est conside´re´ homoge`ne sur
l’ensemble de l’Univers et est divise´ en cellules de taille donne´e par sa longueur de cohe´rence
λB (qui elle aussi est prise constante). Les cellules sont parfois dote´es d’une turbulence de
Kolmogorov a` e´chelle infe´rieure a` λB. Ces e´tudes ont pu attester de l’inﬂuence non ne´gligeable
du champ magne´tique sur les de´ﬂexions des particules et sur la forme du spectre des rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie. Cependant, l’intensite´, la longueur de cohe´rence du champ
magne´tique extra-galactique et la distribution spatiale de ces parame`tres ont probablement un
roˆle pre´ponde´rant dans la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, comme il
est de´montre´ dans la suite. Il est alors ne´cessaire d’aller au-dela` de ces mode`les simples et de
prendre en compte les inhomoge´ne´ite´s des champs a` grande e´chelle.
Mais alors, comment peut-on mode´liser de fac¸on plus re´aliste le champ magne´tique extra-
galactique ? Quelle que soit leur origine, les me´canismes d’ampliﬁcation de´crits dans la sec-
tion 3.4.3 sugge`rent qu’ils ont une e´volution complexe et non line´aire. Ils sont notamment couple´s
a` la formation des structures, qui peut diﬃcilement eˆtre traite´e autrement que par des simu-
lations nume´riques. Ils sont aussi probablement sujets a` d’autres formes d’ampliﬁcation lie´es a`
la pre´sence de chocs dans les zones d’accre´tion de matie`re ou au cours de collisions d’amas de
galaxies. Des eﬀets d’instabilite´ et de viscosite´ du gaz peuvent aussi accroˆıtre la turbulence dans
les re´gions denses. La fac¸on la plus e´vidente d’obtenir une mode´lisation du champ magne´tique
a` grandes e´chelles en prenant en compte tous ces eﬀets serait d’avoir recours a` des simulations
nume´riques.
3.5.1 Caracte´ristiques principales des diffe´rentes simulations
Plusieurs groupes (Ryu et al. 1998; Sigl et al. 2004; Dolag et al. 2004, 2005; Bru¨ggen et al.
2005; Ryu et al. 2008; Dubois & Teyssier 2008; Das et al. 2008; Donnert et al. 2009) ont ainsi
travaille´ sur des simulations cosmologiques ou` l’e´volution du champ magne´tique est couple´e a`
celle de la matie`re baryonique. Les me´thodes de simulations, ainsi que l’origine pre´sume´e des
champs diﬀe`rent selon les travaux.
Un premier ensemble d’auteurs injectent des germes de champs magne´tiques au niveau des
chocs d’accre´tion, en supposant qu’ils ont e´te´ ge´ne´re´s par batterie Biermann par exemple. Ils
font ensuite e´voluer le champ magne´tique passivement (la re´troaction sur le gaz est ignore´e).
Ryu et al. (1998) sont les premiers a` de´velopper cette technique. Ils simulent les champs ma-
gne´tiques dans les ﬁlaments et les plans de grandes structures a` l’aide d’un code eule´rien
a` grille ﬁxe. The´oriquement, les germes ont une intensite´ moyenne de 10−21 G a` z ∼ 2− 3
(Kulsrud et al. 1997b), ce qui pourrait donner une normalisation pour le champ ﬁnal. En
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fait, des germes aussi faibles produisent des valeurs de champ magne´tiques bien en dec¸a`
des limites supe´rieures autorise´es par les mesures de rotation Faraday. Ryu et al. (1998)
re-normalisent donc l’ensemble de leur champ aﬁn d’ajuster les limites observationnelles et
concluent que le champ magne´tique dans les ﬁlaments et les plans ont une limite supe´rieure
de : B
√
λB . 1 µG Mpc
1/2.
Sigl et al. (2004) s’inspirent de la me´thode de Ryu et al. (1998), mais simulent cette fois
des champs sur des distances cosmologiques. Ils re-normalisent l’ensemble du champ aux
valeurs observe´es dans les amas de galaxies. Ils obtiennent une distribution de champ
magne´tique assez contraste´e, quasi-nulle dans les vides et intense et tre`s e´tendue autour
des re´gions de densite´ plus e´leve´e. Ceci re´sulte essentiellement du choix de ge´ne´ration des
germes au niveau des chocs, qui implique que les champs restent concentre´s autour des
grandes structures (voir ﬁgure 3.8).
Ryu et al. (2008) utilisent encore une fois la me´thode de Ryu et al. (1998), mais estiment
directement l’intensite´ du champ magne´tique en chaque point de l’espace en utilisant la
vorticite´ et la densite´ d’e´nergie de turbulence calcule´e a` partir de la cine´tique du gaz. Ils
se de´barrassent ainsi de la normalisation arbitraire pre´sente dans les autres simulations.
Das et al. (2008) adoptent e´galement cette me´thode dans leur e´tude.
Figure 3.8 – Coupes dans le meˆme plan de l’intensite´ du champ magne´tique (a` gauche) et de la densite´ baryo-
nique (a` droite) simule´es par Sigl et al. (2004). Les champs magne´tiques sont en Gauss et la densite´ baryonique
en unite´ de densite´ baryonique moyenne.
Une deuxie`me cate´gorie de travaux a fait l’hypothe`se d’un ensemencement magne´tique ho-
moge`ne dans l’Univers a` haut redshift (z ∼ 10−20). Dolag et al. (2002) ont montre´ qu’a` cause de
la nature chaotique des processus d’accre´tion lors de la formation des structures, toute trace de
la conﬁguration initiale du champ est eﬀace´e au cours de l’e´volution cosmologique. Ceci implique
que les re´sultats de ces simulations ne de´pend que de l’intensite´ comobile du champ magne´tique
B0. La normalisation peut donc eˆtre arbitraire, tant que l’e´nergie magne´tique reste petite par
rapport a` l’e´nergie thermique. Cette dernie`re condition assure que le champ magne´tique n’inﬂue
pas sur la dynamique du plasma. De plus, l’ampliﬁcation des champs magne´tiques ayant lieu a`
bas redshift (z . 3), les re´sultats ne de´pendent pas non plus du moment pre´cis auquel les germes
sont injecte´s, tant qu’ils sont ge´ne´re´s avant les premie`res collisions majeures d’amas de galaxies.
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Dolag et al. (2004) etDolag et al. (2005) ont ame´liore´ les travaux ante´rieurs de Dolag et al.
(1999, 2002). Ils utilisent une me´thode lagrangienne (dite SPH pour Smoothed Particle
Hydrodynamics) qui a l’avantage de ne pas eˆtre limite´e en re´solution, mais qui traite mal
les chocs a` cause de son caracte`re “particulaire”. Ils imple´mentent aussi la re´troaction
du champ sur le plasma ionise´, qui peut avoir un eﬀet e´ventuel dans les re´gions denses.
Ils reproduisent les champs magne´tiques observe´s dans les amas de galaxies avec une
normalisation de B0 = 2 × 10−12 − 10−11 G. Leurs champs sont en moyenne plus faibles
que ceux obtenus par Sigl et al. (2004) et leur distribution plus lisse´e. La pre´sence de
germes initialement dans les re´gions peu denses implique que celles-ci sont moyennement
magne´tise´es (voir l’image de droite de la ﬁgure 3.6).
Bru¨ggen et al. (2005) injectent aussi des germes a` haut redshift et simulent les champs ma-
gne´tiques dans les ﬁlaments principalement. Ils utilisent un code AMR (Adaptative Mesh
Reﬁnement) : un code a` grille adaptative, donc eule´rien, qui permet de tre`s bien re´soudre
les subtilite´s hydrodynamiques comme les chocs, tout en ayant une excellente re´solution
dans les re´gions souhaite´es. Leurs resultats sont de manie`re ge´ne´rale tre`s proches de ceux
de Dolag et al. (2004).
Dubois & Teyssier (2008) utilisent e´galement un code AMR (le code RAMSES, Teyssier
2002) et mode´lisent le champ magne´tique d’un amas de galaxies. Ils re´alisent deux types
de simulations : l’une “adiabatique” ou` le gaz ne perd ni ne gagne de l’e´nergie qui est
similaire a` toutes les autres simulations e´voque´es jusqu’a` pre´sent, et l’autre “radiative”, ou`
le gaz peut refroidir jusqu’a` T = 104 K par des processus de collisions dans le plasma et
chauﬀer par le rayonnement ultraviolet. Ces travaux sont les premiers a` e´tudier l’eﬀet de
ces processus sur le champ magne´tique. Dubois & Teyssier (2008) trouvent que le refroidis-
sement permet la formation de re´gions denses et froides au centre de l’amas, et donc une
ampliﬁcation conse´quente du champ magne´tique au cœur de la structure. Ils reproduisent
de cette fac¸on la bimodalite´ observe´e entre les amas avec et sans cœur froid.
Les simulations cosmologiques que nous avons de´crites jusqu’ici n’incluent pas les e´ventuels
eﬀets de pollution magne´tique dus a` des sources astrophysiques, comme nous l’avons e´voque´
dans la section 3.4.2. Ces sources pourraient eˆtre l’origine-meˆme du champ magne´tique extra-
galactique et pourraient conduire a` des conﬁgurations de champ magne´tique comple`tement dif-
fe´rentes (voir Bertone et al. 2005, 2006). D’autre part, ils pourraient eˆtre combine´s a` d’autres
formes d’enrichissements (par batterie Biermann dans les chocs ou par germes primordiaux) et
contribuer a` une fraction importante de la magne´tisation. Dans ce cas, les normalisations utili-
se´es dans les simulations ci-dessus devraient eˆtre revues a` la baisse. Ainsi, les re´gions peu denses,
donc peu pollue´es pourraient avoir un champ magne´tique tre`s faible.
Les mode`les semi-analytiques de Bertone et al. (2005, 2006) pre´disent des distributions de
champ magne´tiques mais ne conside`rent pas la compression et donc l’ampliﬁcation des champs
injecte´s au cours de la formation des structures. Donnert et al. (2009) ont donc incorpore´
leurs recettes dans des simulations cosmologiques aﬁn d’e´tudier les eﬀets de cet enrichissement
plus en de´tail. Leur simulation est base´e sur celle de Dolag et al. (2004, 2005) avec la diﬀe´rence
suivante : ils arreˆtent la simulation a` un redshift donne´, repe`rent les halos de galaxies forme´s, et
leur injectent un champ magne´tique. Ils reprennent ensuite le cours de la simulation. Donnert
et al. (2009) re´ussissent a` reproduire les valeurs observe´es dans les amas de galaxies pour une
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large gamme de parame`tres. Par contre, la distribution de leurs champs magne´tiques diﬀe`re
de celles obtenues avec les germes a` haut redshift : les ﬁlaments et les plans de leurs grandes
structures sont dans l’ensemble relativement peu magne´tise´s, comme on peut le voir dans la
ﬁgure 3.6.
3.5.2 Distribution du champ magne´tique
Les deux graphes de la ﬁgure 3.9 pre´sentent la relation entre la distribution du champ
magne´tique et de la densite´ de gaz. Ils de´montrent clairement l’importance des phe´nome`nes de
cisaillement et de turbulence dans l’ampliﬁcation des champs magne´tiques dans certaines re´gions
de l’Univers. En eﬀet, l’intensite´ du champ magne´tique est proche de la valeur attendue dans
un eﬀondrement homoge`ne (B ∝ ρ2/3, e´quation 3.21) dans les re´gions sous denses ; par contre,
la pente se rapproche plus de B ∝ ρ0.9 dans les re´gions plus denses comme les ﬁlaments ou les
amas de galaxies.
Figure 3.9 – Intensite´ du champ magne´tique en fonction de la surdensite´ baryonique obtenue pour les simu-
lations de grandes structures par Dolag et al. (2005) (a` gauche) et par Dubois & Teyssier (2008) pour le cas d’un
amas de galaxies (a` droite). L’intensite´ moyenne du champ est repre´sente´e en traits pleins rouges a` gauche et en
tirets (pour un amas radiatif) et en pointille´s (pour un amas adiabatique) a` droite. La me´diane est indique´e en
pointille´s rouge a` gauche. Les tirets rouges et les traits pleins noirs indiquent la pente attendue pour une e´volution
purement adiabatique B ∝ ρ2/3.
Dolag et al. (2005) remarquent en trac¸ant la me´diane de l’intensite´ du champ, qu’a` une densite´
donne´e, une large fraction de leurs particules SPH demeurent proche de la pente attendue pour
l’eﬀondrement homoge`ne. On peut alors s’interroger sur la le´gitimite´ de ces re´sultats : serait-il duˆ
a` un mauvais traitement des chocs qui donnerait des valeurs sure´leve´es pour certaines particules
SPH? Il semblerait que ce ne soit pas un eﬀet nume´rique, car Dubois & Teyssier (2008) trouvent
le meˆme genre de de´pendance a` l’aide de leurs simulations AMR.
Ces derniers auteurs remarquent des eﬀets inte´ressants a` forte densite´, au cœur de l’amas :
les cas radiatif et adiabatique divergent fortement. Ceci s’explique par les eﬀets suivants : d’une
part, en l’absence de refroidissement, le gaz ne peut se condenser a` des densite´s suﬃsamment
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Figure 3.10 – Facteur de remplissage du champ magne´tique dans diffe´rentes simulations et mode`les de distri-
bution. En traits bleu clair mixtes, le champ magne´tique simule´ par Dolag et al. (2004) ; en tirets longs bleus, celui
de Sigl et al. (2004) ; en traits pleins le mode`le semi-analytique avec B ∝ ρ2/3, en pointille´s oranges B ∝ ρ ; en
tirets rouges le mode`le B ∝ ρ ˆ1 + (ρ/ρ)−2˜−1. Ce dernier mode`le simule un volume dont les vides cosmologiques
sont non magne´tise´s. Dans tous les cas, le facteur de proportionalite´ B0 = 2 nG - voir section 3.6. (Source : Kotera
& Lemoine 2008.)
e´leve´es pour former des galaxies. D’autre part, le champ magne´tique peut eˆtre dissipe´ au cœur
de la structure par des eﬀets nume´riques de reconnexion magne´tique 3. Bien que la reconnexion
magne´tique existe tre`s probablement dans les ﬂux convergents de matie`re (notamment lors de la
fusion de deux amas, voir Roettiger et al. 1999), l’amplitude exacte de la dissipation de´pend de
la micro-physique qu’il est impossible de mode´liser aux e´chelles de ces simulations. La dissipation
magne´tique est supprime´e dans le cœur des amas pour le cas radiatif, et l’ampliﬁcation magne´-
tique suit le meˆme comportement que dans les re´gions externes, avec des eﬀets de cisaillement.
Seule la re´gion centrale laisse apparaˆıtre de la reconnexion magne´tique.
Bien que les meˆmes eﬀets d’ampliﬁcation se retrouvent globalement dans toutes les simu-
lations, la distribution du champ magne´tique a` grandes e´chelles diﬀe`re grandement selon les
groupes. Cela se voit d’abord tout simplement en comparant les ﬁgures 3.6, 3.8 ou encore 3.13.
Plus quantitativement, la ﬁgure 3.10 pre´sente les facteurs de remplissage du champ magne´tique
dans l’Univers pour diﬀe´rents mode`les et simulations. Cette ﬁgure peut eˆtre lue comme suit :
pour la courbe de Sigl et al. (2004) par exemple, on voit que plus de 10% du volume de l’Univers
est empli d’un champ magne´tique d’intensite´ supe´rieure a` 10−8 G, alors que c’est le cas de moins
3. La dissipation par reconnexion magne´tique s’explique de la fac¸on suivante : la reconnexion implique que
deux lignes de champs d’intensite´ B1 et B2 fusionnent et donnent naissance a` un champ de norme : Btot =
‖B1 + B2‖ ≤ B1 + B2. Ainsi, deux champs magne´tiques dont le produit scalaire est ne´gatif peuvent avoir un
champ final plus faible apre`s la reconnexion
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d’une fraction de 3.10−5 du volume de l’Univers pour les simulations de Dolag et al. (2004). Ces
quantite´s illustrent clairement les diﬀe´rences signiﬁcatives entre les auteurs.
La complexite´ et le couˆt temporel de ces simulations sont tels que l’origine de ces divergences
n’a pas encore e´te´ re´solue. Elles peuvent s’expliquer en partie par les mode`les et processus phy-
siques imple´mente´s (germes distribue´s au niveau des structures ou dans l’ensemble de l’Univers,
simulations avec ou sans processus radiatifs), mais l’inﬂuence de la re´solution et des me´thodes
nume´riques est beaucoup moins e´vidente.
3.5.3 Conse´quences sur la propagation des rayons cosmiques
Le transport des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie dans ces simulations donnent e´ga-
lement des re´sultats tre`s divergents : Sigl et al. (2004) ont inte´gre´ les trajectoires des particules
par des me´thodes de Monte-Carlo et trouvent une de´ﬂexion typique de l’ordre de ∼ 10 − 20◦
pour des protons d’e´nergie supe´rieure a` 1020 eV. Dolag et al. (2004) quant a` eux trouvent une
limite supe´rieure de moins d’un degre´ en calculant la de´ﬂexion accumule´e sur des trajectoires
rectilignes (voir ﬁgure 3.11). Bru¨ggen et al. (2005) concluent dans la meˆme optique (et avec la
meˆme me´thode de calcul de de´ﬂexions) que leur de´ﬂexion moyenne est infe´rieure a` 0.2◦. Das
et al. (2008) ont inte´gre´ les trajectoires directement et leurs re´sultats sur la de´ﬂexion se placent
entre les deux pre´ce´dents : 60% des particules d’e´nergie E > 1020 eV nous parviendraient avec
une de´ﬂexion de moins de 5◦.
Figure 3.11 – Carte d’angles de de´flexion pour les simulations contraintes (la distribution d’objets observe´s
dans le ciel est grossie`rement reproduite) de Dolag et al. (2004), pour des protons d’e´nergie a` l’arrive´e E = 1020 eV.
La repre´sentation est en coordonne´es galactiques et l’anti-centre galactique est au centre de la carte.
Ces divergences ont probablement pour origine les structures tre`s diﬀe´rentes des champs
magne´tiques simule´s. Mais encore une fois, le couˆt et la complexite´ de ces simulations ne permet
pas de tester facilement les eﬀets propres a` chaque me´thode. D’autre part, ces simulations, bien
que tre`s sophistique´es, ne´gligent de nombreux me´canismes physiques qui pourraient avoir un
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impact sur la distribution du champ : nous avons vu entre autres que l’imple´mentation des
processus de radiation pouvaient changer le proﬁl du champ dans les re´gions denses (Dubois &
Teyssier 2008), et les cascades de turbulence MHD sont loin d’eˆtre re´solues nume´riquement. La
connaissance de ces dernie`res sont pourtant fondamentales dans l’e´tude du transport des rayons
cosmiques. Rappelons e´galement que l’insertion des eﬀets de pollution magne´tique par sources
astrophysiques semble avoir une inﬂuence notable sur la conﬁguration du champ, mais que ceci
n’a pas encore e´te´ proprement e´tudie´ pour la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie.
Nous percevons au vu de l’ensemble de ce tableau, la ne´cessite´ d’introduire une mode´lisation
plus simple de la distribution du champ magne´tique dans l’Univers, qui permettra d’e´tudier leurs
conﬁgurations varie´es en termes de propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Il
sera aussi important de de´velopper une me´thode raisonnable et adapte´e pour le transport des
particules dans ces champs. Dans les sections suivantes, nous de´crirons deux mode`les alternatifs
que nous avons de´veloppe´s au cours de cette the`se.
3.6 Une mode´lisation semi-analytique du champ magne´tique
structure´ et de la propagation
3.6.1 Un mode`le de champ magne´tique cellulaire ame´liore´
Nous avons constate´ dans la section 3.5 que les simulations nume´riques de champs magne´-
tiques peuvent diﬃcilement eˆtre conside´re´es comme des mode´lisations re´alistes. Elles ont aussi
l’inconve´nient d’eˆtre lourdes a` mettre en œuvre a` cause de leur complexite´. Dans cette situation,
il peut eˆtre utile de revenir a` des repre´sentations plus simples du champ magne´tique dans l’Uni-
vers, en ame´liorant par exemple les mode`les-jouets de´veloppe´s par Medina Tanco et al. (1997),
Lemoine et al. (1997), Sigl et al. (1999), Achterberg et al. (1999), etc.
Dans ces mode`les cellulaires, le champ magne´tique e´tait conside´re´ homoge`ne dans l’espace,
et divise´ en sphe`res de taille donne´e par la longueur de cohe´rence, au sein desquelles le champ est
oriente´ ale´atoirement. Le transport des particules dans chaque cellule e´tait calcule´ en supposant
une turbulence de type Kolmogorov. On peut facilement aller au-dela` de l’hypothe`se d’homoge´-
ne´ite´ graˆce a` la correspondance que nous avons vue entre l’intensite´ du champ magne´tique B et
la densite´ baryonique ρ. Connaissant la distribution de matie`re sous-jacente, il est possible de
mode´liser celle du champ en supposant une fonction B = f(ρ).
Plusieurs auteurs (Medina-Tanco 1999; Medina-Tanco & Enßlin 2001; Takami et al. 2006)
ont ainsi mode´lise´ la distribution du champ magne´tique dans l’Univers en utilisant des catalogues
de luminosite´ des galaxies (CfA Redshift Catalogue, Huchra et al. 1992, et PSCz, Saunders et al.
2000). Ils interpolent alors le champ selon la loi B ∝ ραL, ou` ρL est la densite´ de luminosite´ des
galaxies calcule´e a` partir du catalogue. Medina-Tanco (1999) et Medina-Tanco & Enßlin (2001)
choisissent α = 0.3, alors que Takami et al. (2006) prennent la valeur classique de compression
homoge`ne α = 2/3. Le champ est ensuite normalise´ aux valeurs observe´es au centre de l’amas
de la Vierge. Takami et al. (2006) obtiennent des de´ﬂexions angulaires de l’ordre de quelques
degre´s a` E = 1020 eV, en accord avec les re´sultats de Dolag et al. (2004).
Les catalogues utilise´s dans ces travaux, bien qu’ils pre´sentent l’avantage de repre´senter
l’Univers observe´, sont fortement incomplets au dela` d’une certaine distance – ou meˆme ne couvre
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que 17% du ciel dans le cas du catalogue CfA. Nous proposons donc d’utiliser comme densite´
baryonique sous-jacente celle obtenue par les simulations cosmologiques. Si les distributions de
champ magne´tique extra-galactique calcule´es nume´riquement sont fortement incertaines, celles
de la densite´ de matie`re est connue pour reproduire avec succe`s les proﬁls observe´s.
Nous avons vu d’autre part que la relation B ∝ ρ2/3 e´tait mise en de´faut dans les re´gions
denses de l’Univers a` cause de multiples me´canismes lie´s a` la viscosite´ et au cisaillement (voir
ﬁgure 3.9). Aﬁn de prendre en compte ces eﬀets, nous conside´rons dans notre e´tude trois formes
de relations entre B et ρ :
B ∝ ρ2/3 , (3.24)
B ∝ ρ0.9 (3.25)
B ∝ ρ
[
1 +
(
ρ
〈ρ〉
)−2]−1
. (3.26)
La dernie`re relation donne un mode`le ad-hoc ou` le champ magne´tique est quasi-nul dans les
vides des grandes structures. Les facteurs de remplissage de ces mode`les sont donne´s dans la
ﬁgure 3.10. Nous rajoutons a` ces trois mode`les un quatrie`me pour lequel B ∝ ρ2/3 mais avec un
champ de turbulence quasi-nulle (η ≪ 1, ou` η est de´ﬁni dans l’e´quation A.7). Nous de´nommerons
ces quatre mode`les respectivement : “isotrope”, “anisotrope”, “contraste´” et “η ≪ 1”.
La relation B = f(ρ) est unidimensionnelle et donc quelque peu simpliste ; B devrait en eﬀet
eˆtre une fonction multi-dimensionnelle qui de´pend non seulement de la densite´ ρ, mais aussi du
champ de vitesse dans le plasma. Nous pouvons remarquer malgre´ tout que les mode`les que nous
pre´sentons dans les e´quations (3.24)−(3.26) rendent compte dans une certaine mesure de tous
ces eﬀets, puisqu’ils reproduisent les caracte´ristiques principales obtenues dans les simulations
nume´riques.
D’autres eﬀets subtils d’ampliﬁcation, au voisinage des chocs d’accre´tion cosmologiques par
exemple, sont e´galement ne´glige´s dans nos mode`les, mais sur ce point, nous avons vu qu’aucune
simulation nume´rique actuelle ne peut pre´tendre les mode´liser avec exactitude. La physique mise
en jeu dans ces re´gions est beaucoup trop complexe, et le taux d’ampliﬁcation, la longueur de
cohe´rence et la forme du spectre de turbulence qui en re´sultent restent des questions ouvertes
(on pourra consulter Schlickeiser & Shukla 2003 pour une discussion de´taille´e sur les instabilite´s
de Weibel autour de chocs intergalactiques).
Enﬁn ces mode`les ne tiennent pas compte de l’enrichissement magne´tique par les vents ga-
lactiques et d’AGN, ainsi que la magne´to-ge´ne`se autour de chocs d’accre´tion des grandes struc-
tures, ou encore les eﬀets d’ampliﬁcation turbulente dans le milieu intergalactique dont nous
avons discute´ dans la section 3.4. Mais la pre´sente technique de simulation permet tre`s facile-
ment d’ajouter ces eﬀets de pollution locale, comme nous le montrons dans le paragraphe 5.1.2.
Dans un premier temps, nous choisissons de ne pas conside´rer ces sources additionnelles. La
section suivante pre´sentera une mode´lisation analytique du champ magne´tique dans l’Univers
qui peut de´crire ce type d’enrichissement. Son inﬂuence sur le transport des rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie sera l’objet du chapitre 5 de cette the`se.
Dans la pratique, nous appliquons les relations (3.24)−(3.26) sur une grille de densite´ de
matie`re noire obtenue d’apre`s une simulation cosmologique. La boˆıte tridimensionnelle a e´te´
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simule´e a` l’aide du code RAMSES (Teyssier 2002) par S. Colombi, et est constitue´e de 5123
cellules pour une taille de 280 Mpc de coˆte´, ce qui donne une re´solution de ∼ 560 kpc. Une telle
grille nous donne une bonne approximation de la distribution de la densite´ baryonique dans le
milieu intergalactique. En eﬀet, la re´solution e´tant supe´rieure a` la longueur de Jeans (en dec¸a` de
laquelle le gaz s’eﬀondre et ne suit plus la distribution de matie`re noire), nous pouvons estimer
avoir la` une version lisse´e dans chaque cellule de la distribution de la matie`re baryonique. Ce
proce´de´ ne nous donne bien e´videmment pas une description parfaite de la distribution du gaz,
mais nous avons ve´riﬁe´ que le fait de baisser la re´solution d’un facteur 2 n’aﬀectait pas nos
re´sultats. D’autre part, le champ de densite´ de gaz sert uniquement de trame pour e´tablir le
champ magne´tique, et les erreurs ci-dessus sont ne´gligeables devant celles inhe´rentes a` l’intensite´
et la conﬁguration du champ.
Figure 3.12 – Repre´sentation du champ magne´tique dans un filament de grandes structures, dans une coupe
de la simulation nume´rique de Bru¨ggen et al. (2005). Les couleurs repre´sentent le logarithme de l’intensite´ du
champ magne´tique et les fle`ches son orientation dans le plan de la figure. Les nombres indique´s sur les axes sont
les distances en Mpc. (Source : Bru¨ggen et al. 2005.)
L’intensite´ du champ cohe´rent est de´ﬁni par sa position dans la grille et son orientation est
tire´e de fac¸on ale´atoire dans chaque cellule. On peut remarquer qu’un tel tirage ne´glige l’inﬂuence
de mouvements des plasmas a` grandes e´chelles, puisque l’on voit dans les simulations nume´riques
que le champ tend a` s’aligner le long de l’axe principal de la structure (le long de l’axe principal
du ﬁlament par exemple – voir ﬁgure 3.13). Il faut noter cependant que les simulations de Dolag
et al. (2004) et Bru¨ggen et al. (2005) supposent un champ magne´tique initial de longueur de
cohe´rence inﬁnie, et aboutissent a` z = 0 a` des longueurs de cohe´rences le long des ﬁlaments de la
taille-meˆme des ﬁlaments (la ﬁgure 3.13 illustre bien cet eﬀet). Ceci est peu re´aliste si l’origine
du champ est causale : nous avons vu en eﬀet que le nombre de Reynolds magne´tique e´tant
tre`s grand (equation (3.13)), les champs sont transporte´s essentiellement par convection. Ainsi,
la vitesse des plasmas dans les ﬁlaments e´tant de l’ordre de 50 km/s, le champ magne´tique ne
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peut s’eˆtre retourne´ sur des e´chelles de distance supe´rieures a` 1 Mpc en un temps de Hubble
(Waxman & Bahcall 1999; Aloisio & Berezinsky 2004). Dans cette optique, notre mode´lisation
pre´sente l’avantage de simuler des renversements de champ multiples le long de l’axe du ﬁlament.
Pour des raisons de simplicite´, nous adoptons dans nos simulations une longueur de cohe´rence
λB uniforme dans l’espace. Il est fort probable que λB e´volue en re´alite´ en fonction de la densite´
de matie`re et du champ de vitesse, mais une telle e´tude e´largirait conside´rablement l’espace
des parame`tres. Nous estimons qu’a` notre niveau de connaissance du champ magne´tique extra-
galactique et du transport des particules, il est plus raisonnable d’e´tudier l’inﬂuence de λB en
le faisant varier dans diﬀe´rentes simulations. De plus, la valeur de λB est intimement relie´e
a` l’origine du champ magne´tique (qui ﬁxe la longueur de cohe´rence initiale du champ), ainsi
qu’au champ de vitesse qui distord les lignes champ au cours de l’e´volution de l’Univers. Ces
deux points e´tant encore des inconnues, aucune simulation ou autre the´orie a` ce jour ne peut
pre´tendre mode´liser avec pre´cision la longueur de cohe´rence dans l’Univers.
Au vu de la valeur e´leve´e du nombre de Reynolds, on peut supposer que la turbulence est
tre`s de´veloppe´e dans le milieu intergalactique. Dans les zones de forte viscosite´ cine´matique, la
forme et l’extension de l’e´chelle de turbulence initiale est complexe et est probablement inﬂuen-
ce´e par les forts champs magne´tiques (voir Schekochihin & Cowley 2006 pour une discussion
de´taille´e). La turbulence joue un roˆle fondamental dans le transport de particules charge´es (voir
l’annexe A.1), mais aussi dans la reconﬁguration du champ magne´tique. Il est cependant ex-
treˆmement diﬃcile de l’incorporer dans les simulations nume´riques hydrodynamiques. Comme
la taille caracte´ristique maximale de la turbulence ne peut pas exce´der quelques centaines de
kiloparsecs, prendre en compte ne serait-ce qu’un ou deux ordres de grandeurs de turbulence ne´-
cessite une re´solution de´mesure´e pour un cube de simulation de taille totale ∼ 100 Mpc (la taille
des homoge´ne´ite´s a` grandes e´chelles). Dans notre mode´lisation cellulaire du champ magne´tique,
il est possible d’inclure artiﬁciellement la turbulence a` petite e´chelle – de type Kolmogorov par
exemple –, comme il a e´te´ fait pre´ce´demment par Lemoine et al. (1997) ou Sigl et al. (1999).
Il est facile avec notre mode´lisation du champ magne´tique extra-galactique de calculer les
mesures de rotation Faraday pour nos quatre mode`les. On peut comparer ainsi ces signatures aux
limites observationnelles existantes. Nous choisissons pour ce calcul un facteur de normalisation
B˜ = 2 nG, tel que B = B˜ × f(ρ), ou` f(ρ) est une fonction sans dimension qui varie selon le
mode`le e´tudie´ (e´quations (3.24)−(3.26)). Notons que B˜ 6= 〈B〉 dans chacun des cas, mais d’un
facteur ne´gligeable.
Nous tirons ale´atoirement des lignes de vise´e dans notre cube de simulation le long desquelles
nous calculons la me´diane des mesures de rotation. Nous remarquons que pour nos mode`les, les
mesures de rotations en fonction de la distance parcourue RM = f(D) est une loi de puissance
plus pentue (pente ∼ 1) que dans le cas d’un champ magne´tique homoge`ne dans l’espace. Pour un
tel champ en eﬀet, l’inte´gration de la mesure de rotation le long d’une ligne de vise´e revient a` une
simple marche ale´atoire (pente ∼ 1/2). Nous notons cependant qu’au-dela` de quelques centaines
de me´gaparsecs (distance approximative a` laquelle l’Univers commence a` paraˆıtre homoge`ne),
la pente redevient de l’ordre de 1/2, comme on s’y attend.
Nous trouvons qu’a` une distance cosmologique de 1 Gpc, la me´diane de nos mesures de
rotation est de l’ordre de RM ∼ 0.03 rad/m2 pour les mode`les “isotropes” et “η ≪ 1” et
RM ∼ 0.1 rad/m2 pour les mode`les “anisotropes” et “contraste´s”. Ces valeurs sont en accord
avec les observations actuelles qui pre´disent une limite supe´rieure de 5 rad/m2 (Kronberg 1994).
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Figure 3.13 – Valeurs me´dianes des mesures de rotation Faraday calcule´es sur une distance cosmologique
de 1 Gpc pour nos quatre mode`les (e´quations (3.24)−(3.26)). La normalisation du champ magne´tique est de
B¯ = 2 nG et la longueur de cohe´rence de λB = 100 kpc (voir texte pour plus de de´tails).
Remarquons cependant que les mesures de rotation calcule´es ici sont sujettes a` de grandes
variations selon la concentration de matie`re le long de la ligne de vise´e. Bien que la distribution
des mesures de rotation pique fortement autour de 0, avec la majorite´ des mesures dans un
intervalle re´duit de [−0.5, 0.5] rad/m2, nous rencontrons aussi des cas ponctuels ou` les mesures
vont de 20 jusqu’a` 2000 rad/m2. Ces mesures correspondent en fait a` des lignes de vise´e qui
croisent des re´gions de densite´ de matie`re tre`s e´leve´e comme des amas de galaxie, et donnent
lieu a` des mesures statistiques artiﬁciellement e´leve´es lorsque nous calculons la moyenne ou la
variance des RM . Le calcul de la me´diane nous permet de nous de´barrasser de ces lignes de vise´e
parasites.
Il faut noter aussi que nos mesures de rotation sont calcule´es sur des distances cosmologiques,
mais pour des champs magne´tiques qui n’e´voluent pas dans le temps. Nos valeurs me´dianes sont
donc a` conside´rer comme des limites supe´rieures, tant que nous nous inte´ressons a` des re´gions
de faible densite´.
3.6.2 Une me´thode de propagation cellulaire
De nombreux auteurs qui e´tudient les eﬀets du champ magne´tique extra-galactique sur la
propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie inte`grent les e´quations du mouvement
de ces derniers a` l’aide de me´thode de Runge-Kutta, dans des champs interpole´s sur des grilles
de simulations nume´riques. Cependant, ces me´thodes sont tre`s couˆteuse en temps de`s que la
particule n’est plus dans le re´gime quasi-rectiligne. D’autre part, Casse et al. (2002) ont montre´
qu’une telle interpolation, a` cause de la re´solution limite´e de la grille lmin – qui devient ainsi
l’e´chelle minimale du champ de turbulence – donne une description errone´e du transport d’une
particule si son rayon de Larmor est tel que rL . lmin.
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Figure 3.14 – Sche´ma d’une particule se propageant dans un champ magne´tique, selon notre mode´lisation. La
particule entre radialement dans une cellule de diame`tre λB (note´ ici lc) et en sort aux positions tire´es selon des lois
analytiques (marque´es par les points rouges). Un champ cohe´rent est associe´ a` chaque cellule : son intensite´ (note´e
Bi, avec ici B3 > B4) est interpole´e sur la grille de simulation et son orientation est ale´atoire. La turbulence a`
l’inte´rieur de chaque cellule est prise en compte par le biais des lois analytiques qui donnent le temps et la position
de sortie. Dans cette figure, cos θ3 est tire´e selon une loi normale avec une variance importante et cos θ4 avec une
variance plus petite. (Source : Kotera & Lemoine 2008.)
Une me´thode alternative consiste a` se servir de la trame cellulaire du champ magne´tique que
nous avons e´tabli dans la section pre´ce´dente. Elle consiste a` propager chaque particule dans des
cellules successives, dont la taille est donne´e par la longueur de cohe´rence du champ magne´tique.
L’intensite´ du champ magne´tique dans chacune d’elles est de´termine´e par sa position dans la
grille de simulation, et son orientation est tire´e ale´atoirement. Les parame`tres de turbulence au
sein d’une cellule peuvent eˆtre choisis arbitrairement. On peut alors conside´rer chaque cellule
comme une boˆıte noire pour la particule : sa trajectoire a` l’inte´rieur n’est pas explicitement
calcule´e, seuls sa position et son temps de sortie sont tire´s ale´atoirement selon des fonctions
de probabilite´ qui de´pendent des parame`tres du champ magne´tique – y compris la turbulence
– et de la particule (voir ﬁgure 3.14). La turbulence a` petite e´chelle est ainsi prise en compte
artiﬁciellement, sans ne´cessiter une re´solution inﬁnie, et la propagation est extreˆmement plus
rapide qu’une inte´gration directe. Les de´tails de cette me´thode sont pre´sente´s dans l’annexe A.3.
En conclusion, l’ensemble de cette me´thode semi-analytique est a` la fois simple a` mettre en
œuvre, rapide et pre´cise. Elle prend en compte des eﬀets de turbulence a` petite e´chelle qui ne
peuvent eˆtre imple´mente´s dans des me´thodes classiques d’inte´gration directe. Les approxima-
tions sur lesquelles nous nous basons nous paraissent raisonnables au regard des incertitudes
sur les champs magne´tiques, la turbulence, et le transport des rayons cosmiques. Cette descrip-
tion permet surtout d’e´tudier de fac¸on ﬂexible l’inﬂuence de plusieurs parame`tres, au contraire
d’autres travaux existants dans ce domaine. Le chapitre 4 pre´sente une application de cette me´-
thode pour calculer les eﬀets d’horizon magne´tique dans un champ magne´tique extra-galactique
inhomoge`ne.
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3.7 Une mode´lisation analytique du champ magne´tique structure´
Les sections pre´ce´dentes ont montre´ la diversite´ des distributions de champs magne´tiques
qu’il est possible d’obtenir par le biais de simulations nume´riques, et meˆme en utilisant des
mode`les semi-analytiques. Il n’existe cependant pas de me´thode universelle et eﬃcace pour mo-
de´liser la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie dans ces champs, et extraire
les quantite´s physiques essentielles pour l’interpre´tation des donne´es disponibles. Il serait sou-
haitable qu’une telle me´thode puisse tenir compte des diﬀe´rents types de sources candidates a`
l’acce´le´ration des particules, et de la large varie´te´ de champs magne´tiques possibles, sans que sa
mise en œuvre ne´cessite des temps de calculs e´normes.
Aujourd’hui, la majorite´ des travaux sur la propagation se basent sur l’hypothe`se que le
champ magne´tique est omnipre´sent, avec plus ou moins d’inhomoge´ne´ite´s : les de´ﬂexions des
particules sont ainsi traite´es comme des processus continus. Il est possible cependant que cer-
taines re´gions localement magne´tise´es agissent comme des de´ﬂecteurs ponctuels, comme l’ont
propose´ par exemple Medina-Tanco & Enßlin (2001) a` propos des lobes de radio-galaxies ou
Berezinsky et al. (2006) a` propos des amas de galaxies. La propagation aurait alors un caracte`re
stochastique.
De plus, quelle que soit l’origine du champ magne´tique extra-galactique, nous avons vu dans
tout ce qui pre´ce`de que l’ampliﬁcation doit avoir lieu dans les re´gions de densite´ de matie`re
importante, et que sa distribution devrait suivre celle du gaz. Nous avons aussi remarque´ que
l’e´chelle de renversement du champ par convection de la matie`re est relativement petite par
rapport aux e´chelles cosmologiques : pour des vitesses intergalactiques typiques de ∼ 300 km/s,
la longueur parcourue en un temps de Hubble est seulement de ∼ 4 Mpc. Nous avons constate´
que cette e´chelle de distance est encore plus faible dans les ﬁlaments, ou` la dispersion de vitesses
typique est de l’ordre de 50 km/s. Ainsi, le champ magne´tique devrait apparaˆıtre concentre´
localement dans les re´gions de densite´ e´leve´e (les “centres diﬀuseurs”).
Nous proposons dans cette section de mode´liser le champ magne´tique inhomoge`ne de l’Uni-
vers par un ensemble de centres diﬀuseurs baignant dans un milieu intergalactique non magne´tise´.
Ces centres diﬀuseurs de´signent aussi bien les ﬁlaments des grandes structures que les amas de
galaxies, mais aussi toutes formes de re´gions avec un champ localement important comme les
vents galactiques, les groupes de galaxies, les chocs d’accre´tion cosmologique et les fossiles de
radio-galaxies. Nous voulons de cette fac¸on tendre vers une mode´lisation plus re´aliste du champ
magne´tique extra-galactique, qui pourrait rendre compte a` la fois des champs cohe´rents am-
pliﬁe´s dans les simulations MHD, et de ceux dus a` des activite´s d’enrichissement locales. Dans
cette description, les de´ﬂexions subies par les particules ne sont plus continues, mais doivent eˆtre
conside´re´es comme des processus d’interactions ale´atoires.
Pour de´crire l’interaction des particules avec ces centres diﬀuseurs, nous aurons besoin d’un
nombre re´duit de parame`tres. La section eﬃcace σ de la re´gion magne´tise´e et leur densite´ spa-
tiale dans l’Univers n suﬃsent pour connaˆıtre le nombre d’interactions. Pour avoir une ide´e de
la de´ﬂexion subie par les particules lors de leur traverse´e, on utilisera les valeurs moyennes de
l’intensite´ B et de la longueur de cohe´rence λ du champ magne´tique au sein de la structure. Il
est e´vident qu’a` une e´nergie donne´e, les interactions auront en majorite´ lieu avec les structures
de plus grand nσ. Les acteurs principaux de cette e´tude, susceptibles d’inﬂuencer conside´ra-
blement la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, seront donc les halos de
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radio-galaxies, les vents magne´tise´s de galaxies a` formation stellaire, les amas de galaxies et les
ﬁlaments, ainsi que les chocs d’accre´tion qui les entourent. Nous allons passer en revue chacun
de ces objets et e´valuer pour chacun les parame`tres dont nous avons besoin pour ce mode`le. On
pourra trouver la description analytique des diﬀe´rents modes d’interactions entre les particules
et de tels centres dans l’annexe A.2.
Les halos de radio-galaxies
Les halos magne´tise´s de vieilles radio-galaxies (appele´es aussi fantoˆmes radio - ou radio
ghosts) ont e´te´ conside´re´s par Medina-Tanco & Enßlin (2001) comme de possibles sites de de´-
ﬂexion de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Ces auteurs e´valuent leur densite´ spatiale
a` nrg ≃ 10−2 − 10−1Mpc−3, le rayon des halos magne´tise´s a` rrg ∼ 0.5 − 1Mpc et l’intensite´
du champ magne´tique a` Brg ∼ 1µG. La pollution magne´tique du milieu intergalactique due
aux quasars a aussi e´te´ examine´e en de´tail par Furlanetto & Loeb (2001), mais leurs conclu-
sions diﬀe`rent de ceux des travaux pre´ce´dents. Furlanetto & Loeb (2001) trouvent en eﬀet un
champ magne´tique plus faible de Brg ∼ 10−9G, et des e´jections d’extension plus importante :
rrg ≃ 1 − 5Mpc, pour une densite´ spatiale comparable. Si l’on en croit leurs re´sultats, les de´-
ﬂexions des particules devraient ainsi eˆtre domine´es par une sous-population de quasars forme´s
re´cemment (vers un redshift de z . 4), qui ont une dimension rrg ∼ 2 − 4Mpc et un champ
Brg ∼ 3× 10−9G.
La principale diﬀe´rence entre ces deux groupes se trouve dans leur mode´lisation de l’e´volution
de la bulle magne´tise´e autour de la radio-galaxie. Medina-Tanco & Enßlin (2001) supposent que
cette bulle atteint un e´quilibre de pression dans un milieu intergalactique dense et chaud (avec
ρ/〈ρ〉 ∼ 30 et T ≃ 108K). Quant a` Furlanetto & Loeb (2001), ils proposent que l’expansion
de la bulle ne s’arreˆte que lorsque sa vitesse devient e´gale a` celle de l’e´coulement de Hubble,
et choisissent un milieu intergalactique beaucoup plus froid et moins dense (T ∼ 104K et
ρ/〈ρ〉 = 1). Les deux travaux ﬁxent la valeur du champ magne´tique en prenant une fraction
de l’e´nergie a` e´quipartition avec l’e´nergie thermique, mais cette fraction est de εB = 0.5 pour
Medina-Tanco & Enßlin (2001) et de εB = 0.1 chez Furlanetto & Loeb (2001). En outre, la
de´ﬁnition de l’e´quipartition en e´nergie est diﬀe´rente selon les auteurs : Furlanetto & Loeb (2001)
la calculent en eﬀet avant l’expansion de la bulle et supposent que le champ magne´tique de´croˆıt
ensuite avec l’expansion. Cette e´tude ne´glige ainsi toute ampliﬁcation poste´rieure du champ B
par des me´canismes de compression, et leur estimation de εB devrait eˆtre conside´re´e comme une
limite infe´rieure. En de´ﬁnissant au contraire εB comme la fraction d’e´quipartition du champ
magne´tique a` l’instant pre´sent, l’intensite´ du champ dans la bulle peut eˆtre relie´e a` l’e´nergie
cine´tique de l’e´coulement et a` la taille de la bulle par l’e´quation suivante :
Brg = 5× 10−8G
( εB
0.1
)1/2( Erg
1059 erg
)1/2( rrg
1Mpc
)−3/2
. (3.27)
Cette estimation est en accord avec les conclusions de Gopal-Krishna & Wiita (2001) qui
e´tudient le degre´ de magne´tisation du milieu intergalactique par les jets et lobes de radio-galaxies.
Erg = 10
59 erg est l’e´nergie moyenne accumule´e dans le halo d’un quasar : elle correspond a`
l’e´nergie rayonne´e par un trou noir de masse MBH ≃ 3 × 107M⊙ qui e´met une puissance de
Lbol ≃ 3×1045 erg/s sur 107 ans (Furlanetto & Loeb 2001). Notons cependant que la compilation
de donne´es observationnelles de Kronberg et al. (2001) donnent des valeurs un tantinet plus
e´leve´es pour Erg and Brg. Ces auteurs trouvent que les lobes de 70% des radio-galaxies de
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champ de leur e´chantillon ont un re´servoir e´nerge´tique plus important (∼ 1060 − 1061 erg) que
ceux des 30% d’amas restants (qui ont une e´nergie d’environ 1058 erg), avec un volume typique
de V ∼ 0.03− 0.3Mpc3 et un champ magne´tique d’intensite´ 3− 30µG (calcule´e a` partir d’une
hypothe`se d’e´nergie minimale). En supposant que le champ magne´tique de´croˆıt en V 2/3 lors
de l’expansion des halos, la valeur ﬁnale attendue pour Brg serait alors de l’ordre de 0.1µG a`
un rayon typique de rrg ≃ 3Mpc comme indique´ ci-dessus. Nous pouvons donc choisir pour
ces objets une gamme d’intensite´s de champs magne´tiques Brg = 10
−8 − 10−7G et de rayons
typiques rrg ≃ 1− 3Mpc.
Enﬁn Medina-Tanco & Enßlin (2001) et Furlanetto & Loeb (2001) de´terminent la densite´
spatiale des halos de quasars par la distribution des quasars a` grand redshift, en e´valuant leur
dure´e de vie typique a` 107 ans. Leur estimation ﬁnale de nrg ∼ 10−2 − 10−1Mpc−3 est en
bon accord avec les donne´es re´centes sur la densite´ spatiale de trous noirs a` bas redshift :
n(> 107M⊙) ≃ 2 − 4 × 10−2Mpc−3 (Ferrarese & Ford 2005). Notons soit dit en passant que
Lauer et al. (2007) e´valuent cette densite´ a` un ordre de grandeur en dessous des pre´ce´dents
auteurs. Nous pouvons globalement estimer la densite´ de halos magne´tise´s de radio-galaxies a`
nrg = 3× 10−3 − 3× 10−2Mpc−3.
Les vents galactiques magne´tise´s
Nous avons vu dans la section 3.4.2 que de nombreux auteurs ont propose´ ces vents galac-
tiques comme possibles sources de pollution magne´tique dans le milieu inter-galactique. Nous
utiliserons cependant les re´sultats des simulations semi-analytiques de Bertone et al. (2005) pour
parame´triser les vents galactiques.
On n’a pas encore aujourd’hui d’ide´e claire sur le type de galaxie qui pourrait eˆtre a` l’origine
de la pollution magne´tique. Les galaxies naines a` formation stellaire semblent plus enclines a` pro-
duire des vents e´tendus, mais elles ont par ailleurs un re´servoir baryonique – et donc e´nerge´tique
– re´duit. Bertone et al. (2005) montrent que le nombre de galaxies a` vent est relativement inde´-
pendant de la masse stellaire de la galaxie hoˆte dans la gamme : 108M⊙ . M∗ . 10
10M⊙, et
que leur nombre chute de`s que l’on va en dec¸a ou au-dela` de ces masses. Ceci serait duˆ aux eﬀets
contraires de la pression du ﬂuide (“ram pressure”) et de l’accre´tion de matie`re qui se compensent
tant que l’on reste dans la gamme de masses ci-dessus. Pour cette gamme de masses et a` redshift
z ≃ 0, le rayon d’un vent galactique augmente faiblement en fonction de la masse de la galaxie :
rgw ≃ 200 kpc pour M∗ = 108M⊙, rgw ≃ 800 kpc pour M∗ = 109M⊙, et rgw ≃ 1Mpc pour
M∗ = 10
10M⊙. Globalement, le calcul de la quantite´ ngwr
2
gw sera domine´ par la contribution des
galaxies naines de masse stellaire M∗ ∼ 109M⊙. La densite´ ngw de galaxies a` vent a` z = 0 peut
eˆtre e´value´e a` partir du facteur de remplissage fgw des vents calcule´ par Bertone et al. (2005) ;
malheureusement, il semblerait que cette grandeur varie fortement en fonction du mode`le d’e´jec-
tion de vents, pouvant prendre des valeurs de 2× 10−2 jusqu’a` 1. La valeur me´diane correspond
a` fgw = 0.1 − 0.2, ce qui nous donne une densite´ de ngw ≃ fgw/Vgw ≃ 2. − 5 × 10−2Mpc−3,
avec Vgw = (4π/3)r
3
gw le volume du vent. Notons que ce nombre est comparable a` la densite´ de
galaxies de masse stellaires supe´rieure a` 108−109M⊙. Si le facteur de remplissage e´tait beaucoup
plus grand, les vents galactiques rempliraient litte´ralement leurs ﬁlaments hoˆtes et ces ﬁlaments
eux-meˆmes deviendraient les centres diﬀuseurs.
Pour ce qui est de l’intensite´ du champ magne´tique, les travaux de Bertone et al. (2006)
sugge`rent que la plupart des vents galactiques ont une intensite´ s’e´chelonnant sur Bgw ≃ 10−8−
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10−7G a` z = 0. Ces valeurs rendent compte des sce´narios aussi bien conservateurs que plus
optimistes sur l’ampliﬁcation du champ. Les champs magne´tiques dans le vent peuvent en eﬀet
se trouver ampliﬁe´s jusqu’a` des intensite´s de 10µG (comme on l’observe par exemple dans
l’e´jectat de M82, voir Reuter et al. 1992) par des me´canismes varie´s (par exemple par des eﬀets
lie´s a` l’instabilite´ de Kelvin-Helmholz au cours de l’e´jection, voir Birk et al. 2000).
Les amas de galaxies
Les amas de galaxies sont des structures rares dans l’Univers (leur densite´ est e´value´e a`
ncg ≃ 10−5h370Mpc−3), mais ils sont connus pour arborer des champs magne´tiques tre`s intenses
de l’ordre de Bcg|c ∼ 1 − 10µG dans leur partie centrale sur un rayon de rcg|c ∼ 100 kpc 4
(Kronberg 1994; Clarke et al. 2001). Les mesures de champs magne´tiques dans les re´gions plus
en pe´riphe´rie des amas sont plus rares, a` cause de la densite´ e´lectronique et du champ magne´tique
plus faibles. L’interpre´tation des donne´es synchrotron re´centes, en faisant l’hypothe`se d’e´nergie
minimale, nous donne une valeur de Bcg ∼ 1µG a` une distance au centre de rcg ∼ 1Mpc
(Govoni et al. 2006). Les simulations nume´riques permettent de pre´dire des proﬁls plus pre´cis,
mais les re´sultats des diﬀe´rents groupes divergent encore une fois. Dolag et al. (2005) montrent
ainsi que l’intensite´ du champ magne´tique varie en fonction de la masse de l’amas et notent
que pour les amas massifs, Bcg ∼ 1µG au sein de rcg ≃ 0.2Mpc, puis diminue rapidement
pour atteindre les valeurs de Bcg ∼ 10−7G a` une distance de rcg ≃ 1Mpc, Bcg ∼ 10−8G
pour rcg ≃ 2Mpc et enﬁn Bcg ∼ 10−9G pour rcg ≃ 4− 5Mpc. La ﬁgure 5 de Bru¨ggen et al.
(2005) semble montrer au contraire des champs plus e´tendus avec Bcg ∼ 1µG a` une distance de
rcg ≃ 1Mpc, puis Bcg ∼ 10−7G pour rcg ≃ 3Mpc, Bcg ∼ 10−8G pour rcg ≃ 4Mpc et enﬁn
Bcg ∼ 10−9G pour rcg ≃ 5Mpc. Enﬁn les simulations de Dubois & Teyssier (2008) ont montre´
l’importance des processus de refroidissement au cœur des amas, qui peuvent donner lieu a` des
intensite´s supe´rieures d’un ordre de grandeur au centre.
Remarquons que la moitie´ environ des galaxies se trouvant en dehors des amas, il est justiﬁe´
de traiter ces derniers comme des centres diﬀuseurs distincts des halos de radio-galaxies et des
vents galactiques que nous avons e´voque´s pre´ce´demment.
Filaments et murs de grandes structures
Les ﬁlaments et murs de grandes structures ne sont pas sense´s eˆtre des sources de pollution
magne´tique a` proprement parler. Ils peuvent cependant se retrouver magne´tise´s par le champ
produit au niveau des chocs d’accre´tion qui les entourent, ou meˆme tout simplement par les
e´jections des galaxies qui les habitent. Si le degre´ de magne´tisation par ces processus de pollution
atteint un niveau e´leve´, la structure pourra eˆtre conside´re´e comme un centre diﬀuseur en soi.
Si, comme nous l’avons de´crit plus haut, l’e´nergie magne´tique dans un ﬁlament (ou mur) est
une fraction εB de l’e´nergie thermique du milieu intergalactique, on peut en de´duire l’intensite´
du champ magne´tique par :
Bf = 3.5× 10−8G
( εB
0.1
)1/2 ( ρf
10〈ρb〉
)1/2 ( Tf
106K
)1/2
, (3.28)
4. Nous parlons ici de valeurs moyenne´es sur des distances plus grandes que le cœur, c’est pourquoi les valeurs
sont plus faibles que celles pre´sente´es en 3.3.
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ρf et Tf repre´sentent ici la densite´ baryonique et la tempe´rature du ﬁlament. La taille typique
d’un ﬁlament est de lf ∼ 15Mpc, son rayon est de l’ordre de rf ∼ 1 − 2Mpc, et la se´paration
typique entre deux ﬁlaments : df ∼ 25Mpc (Doroshkevich et al. 2001).
Pendant la formation de structures non line´aires, des ondes de choc se de´veloppent par
accre´tion de matie`re autour des ﬁlaments, murs et amas de galaxies. Les simulations nume´riques
indiquent que le rayon caracte´ristique d’un choc externe autour d’un ﬁlament est de l’ordre de
rsh ≃ 2− 3Mpc (Miniati et al. 2000; Kang et al. 2005) ; la vitesse typique de ces ondes de choc
est de vsh ∼ 300− 1000 km/s. Ces ondes de chocs pourraient eˆtre des re´gions inte´ressantes pour
l’ampliﬁcation des champs magne´tiques (voir par exemple Kulsrud et al. 1997a) ainsi que pour
l’acce´le´ration des rayons cosmiques (Loeb & Waxman 2000; Miniati 2002; Keshet et al. 2003).
Si le champ magne´tique au voisinage de l’onde de choc correspond a` une fraction d’e´quipar-
tition avec la densite´ d’e´nergie du choc ρv2sh, on trouve :
Bsh ≃ 10−7G
( εB
0.1
)1/2 ( ρext
〈ρb〉
)1/2 ( vsh
1000 km/s
)1/2
. (3.29)
Ici, ρext repre´sente la densite´ de la matie`re accre´te´e. La valeur de εB ∼ 0.1 donne un ordre
de grandeur pour le champ magne´tique de ∼ 100µG, en accord avec ce qui est mesure´ dans
les jeunes restes de supernovae, en prenant pour densite´ celle du milieu interstellaire et une
vitesse de choc comparable (Vink & Laming 2003; Berezhko et al. 2003). La fraction de matie`re
accre´te´e en un temps de Hubble par rapport a` celle pre´sente dans la structure (de densite´ ρin)
peut s’e´crire de la fac¸on suivante :
facc ≃ ρext
ρin
vshH
−1
0
rf
∼ 0.3
(
vsh
1000 km/s
)(
rf
2Mpc
)−1( ρf
10〈ρb〉
)−1
. (3.30)
On s’attend donc a` ce que le ﬁlament soit conside´rablement magne´tise´, si le choc d’accre´tion
ampliﬁe eﬀectivement le champ aux valeurs Bsh pre´sente´es ci-dessus.
On pourra aussi remarquer la valeur de Bf pre´sente´e dans l’e´quation (3.28) ne diﬀe`re de
celle de Bsh que d’un facteur d’ordre unite´, bien que ces deux estimations aient e´te´ calcule´es de
manie`re totalement inde´pendantes.
Connaissant les parame`tres typiques des centres diﬀuseurs et les proprie´te´s globales d’inter-
action d’une particule avec ceux-ci, il sera possible de traiter le transport de fac¸on analytique,
avec une formulation simple. Au cours de la propagation, on pourra conside´rer les centres dif-
fuseurs comme des “boˆıtes noires” d’ou` le rayon cosmique ressort avec un angle de de´ﬂexion
donne´ et au bout d’un certain temps, au lieu de traiter explicitement la trajectoire au sein de
la re´gion magne´tise´e. La mode´lisation de l’interaction d’une particule avec un centre diﬀuseur
est pre´sente´e dans l’annexe A.2. Nous mode´lisons donc le transport des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie par une se´rie d’interactions stochastiques avec ces centres diﬀuseurs ; entre
deux interactions, on conside`re que le milieu n’est pas magne´tise´, donc la particule ira en ligne
droite.
Cette me´thode permet d’examiner diﬀe´rentes conﬁgurations de champs magne´tique et divers
modes de transport de particules avec souplesse. Dans le chapitre 5, nous mettrons la mettrons
en application pour calculer la profondeur optique de l’Univers pour la diﬀusion des rayons
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cosmiques de ultra-haute e´nergie et discuterons des conse´quences phe´nome´nologiques sur les
quantite´s observables.
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Chapitre 4
L’effet d’horizon magne´tique revisite´
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Nous avons vu dans la section 2.6 comment les interactions avec les diﬀe´rents fonds de photons
peuvent aﬀecter la forme du spectre propage´ des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Les
champs magne´tiques extra-galactiques peuvent e´galement laisser leur empreinte dans le spectre,
comme l’ont propose´ Lemoine (2005) et Aloisio & Berezinsky (2005). Ces auteurs de´montrent
que pour des champs moyens dans l’Univers de l’ordre de 〈B〉 ∼ 10−9 G, le temps de diﬀusion des
particules d’e´nergie E < 1017 eV provenant des sources les plus proches (situe´es a` une distance
de ∼ 50 − 100 Mpc), devient plus long que l’aˆge de l’Univers. Ceci donne lieu a` une coupure
a` basse e´nergie dans le spectre propage´ des rayons cosmiques extra-galactiques. C’est ce qu’on
appelle l’eﬀet d’horizon magne´tique.
Ce phe´nome`ne est inte´ressant dans le cadre du mode`le de Berezinsky et al. (2006) car une
coupure est justement ne´cessaire pour ne pas surproduire le ﬂux en dessous de l’intersection
avec la composante Galactique (voir ﬁgure 4.1). Dans le sce´nario originel de Berezinsky et al.
(2006), la suppression e´tait attribue´e a` un eﬀet de physique a` la source. Vo¨lk & Zirakashvili
(2004) sugge`rent quant a` eux de l’interpre´ter comme une modulation du ﬂux extra-galactique
par le vent Galactique magne´tise´. Muraishi et al. (2005) montrent cependant que la coupure
due a` ce processus apparaˆıtrait plutoˆt a` l’e´nergie du genou (E ∼ 1015−16 eV). L’eﬀet d’horizon
magne´tique fournit quant a` lui une explication naturelle a` la suppression de ﬂux, et semble avoir
lieu a` l’e´nergie souhaite´e pour une large gamme de parame`tres de champ magne´tiques et de
distribution de sources.
Cet eﬀet a aussi e´te´ e´tudie´ dans le cadre du mode`le de transition a` la cheville par Globus et al.
(2008) en injectant une composition mixte. Ces auteurs remarquent qu’un champ magne´tique
intense de l’ordre de 10 nG rend la contribution de la composante extra-galactique ne´gligeable
dans le spectre jusqu’a` des e´nergies E > 1018.5−19 eV, et la composition chimique le´ge`re au-dela`
de la cheville, car les e´le´ments chimiques lourds ressentent l’eﬀet d’horizon magne´tique jusqu’a`
haute e´nergie. Un spectre d’injection plus mou (α = 2.6 − 2.7) devient aussi ne´cessaire pour
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Figure 4.1 – Spectre propage´ des rayons cosmiques (de composition 100% protons) calcule´ analytiquement
par Lemoine (2005), compare´ aux donne´es observationnelles. L’indice spectral d’injection est de 2.6, la densite´
de sources n = 10−5 Mpc−3, et l’intensite´ la longueur de cohe´rence du champ magne´tique choisis de sorte que
B
√
λB ∼ 2.5 × 10−10 Mpc1/2. Les pointille´s indiquent les 25e et 75e percentiles autour du flux me´dian (traits-
points). Les variations autour de la valeur me´diane sont dues aux diffe´rentes re´alisations de la distribution des
sources. La composante Galactique a e´te´ calcule´e selon l’e´quation (4.5). Les donne´es observationnelles suivent la
meˆme le´gende que pour la figure 4.8 pre´sente´e plus loin.
Figure 4.2 – Spectre propage´ des rayons cosmiques extra-galactiques pour une composition mixte pour diffe´-
rentes valeurs du champ magne´tique B et indices spectraux α correspondants : B = 0.1 nG et B = 1 nG (α = 2.4),
B = 10 nG (α = 2.6−2.7). Les nombreuses lignes indiquent des re´alisations de distribution de sources diffe´rentes.
La longueur de cohe´rence est de λB = 1 Mpc et la densite´ de sources ns = 10
−5 Mpc−3. (Source : Globus et al.
2008.)
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ajuster les donne´es. Pour un champ magne´tique de quelques nanoGauss cependant, Globus et al.
(2008) de´montrent que l’e´nergie de transition entre composantes Galactique et extra-galactique,
ainsi que la composition chimique restent globalement inchange´es.
Pour des raisons de simplicite´, les travaux mentionne´s ci-dessus ont suppose´ le champ magne´-
tique extra-galactique homoge`ne, mais si les sources des particules sont situe´es a` des distances
de 50−100 Mpc, les eﬀets d’inhomoge´ne´ite´s du champ devraient rentrer en compte. Le but de ce
chapitre est donc de conﬁrmer l’existence de l’eﬀet d’horizon magne´tique pour un champ inho-
moge`ne. En nous plac¸ant en particulier dans le mode`le de Berezinsky et al. (2006) ou` un champ
magne´tique meˆme relativement faible semble produire une coupure conse´quente, nous regardons
s’il est possible de contraindre les parame`tres de la distribution du champ dans l’Univers, en
comparant nos spectres calcule´s avec les donne´es observationnelles.
Nous appliquons pour ceci la me´thode semi-analytique que nous avons de´crite dans la sec-
tion 3.6. Le champ magne´tique est mode´lise´ de fac¸on cellulaire, avec une intensite´ qui suit celle
de la distribution de matie`re extraite d’une simulation nume´rique cosmologique. La propagation
est imple´mente´e de manie`re semi-analytique, en prenant en compte le transport dans la turbu-
lence a` petite e´chelle a` l’inte´rieur de cellules de dimension la longueur de cohe´rence du champ.
La rapidite´ de notre code de propagation et l’adaptabilite´ de notre mode´lisation de champs
magne´tiques nous permet d’e´tudier l’inﬂuence de plusieurs parame`tres de´crivant la distribution
inhomoge`ne des champs magne´tique extra-galactiques. Nous e´tudierons l’eﬀet sur l’horizon ma-
gne´tique des quatre mode`les de´crits par les e´quations (3.24) − (3.26) de´nomme´es “isotrope”,
“anisotrope”, “contraste´” et “η ≪ 1”, avec des normalisations arbitraires.
4.1 Mise en e´vidence de l’effet d’horizon magne´tique pour un champ
inhomoge`ne
Nous simulons la propagation de mille particules positionne´es initialement dans dix sources
diﬀe´rentes. Les positions de ces sources sont choisies parmi les points de la grille dont la surdensite´
est supe´rieure a` 10. En tenant compte du lissage duˆ a` la re´solution limite´e de la boˆıte, une telle
surdensite´ correspond en fait a` une surdensite´ physique de ∼ 103, qui repre´sente une limite
infe´rieure de surdensite´ pour une re´gion galactique.
La ﬁgure 4.3 montre deux exemples de trajectoires de protons (traits plein : e´nergie E =
1017 eV, pointille´s : E = 1019 eV) dans une coupe d’Univers, pour le mode`le isotrope. On a choisi
la normalisation B˜ = 1 nG (B˜ est de´ﬁni page 89) et la longueur de cohe´rence λB = 100 kpc. Il
apparaˆıt tre`s clairement que les particules d’e´nergie E = 1019 eV et E = 1017 eV se propagent de
fac¸on totalement diﬀe´rente : la premie`re suit une trajectoire quasi-rectiligne et la deuxie`me est
dans un re´gime diﬀusif. On note d’ailleurs que la complexite´ de la trajectoire de cette dernie`re
semble suivre la densite´ de matie`re, comme on s’y attendrait de manie`re intuitive.
La ﬁgure 4.4 illustre ces conside´rations de fac¸on plus quantitative. Nous repre´sentons dans
cette ﬁgure la valeur eﬃcace (ou root mean square) de la distance a` la source de mille par-
ticules, au bout d’un temps de Hubble tH , en fonction de leur e´nergie, pour le cas “isotrope”
(e´quation 3.24) avec les parame`tres suivants : B˜ = 2 nG et λB = 300 kpc. Nos calculs ne sont
plus valables au-dela` du trait vertical qui indique le seuil en e´nergie a` partir duquel le temps
de pertes d’e´nergie deviennent comparables au temps de Hubble. En eﬀet, nos simulations ne
prennent pas en compte les pertes d’e´nergie.
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Figure 4.3 – Trajectoire de protons de diffe´rentes e´nergies (en traits plein : E = 1017 eV et en pointille´s :
E = 1019 eV) dans une coupe d’Univers simule´, pour le mode`le isotrope. La normalisation B˜ = 1 nG et la longueur
de cohe´rence λB = 100 kpc. La barre de couleur indique l’intensite´ du champ magne´tique (en log).
Nous remarquons tout de suite que les particules d’e´nergie E . 3× 1017 eV ne peuvent pas
se propager sur une distance plus grande que 100 Mpc depuis leurs sources. Ceci corrobore la
the´orie de Lemoine (2005) et Aloisio & Berezinsky (2005) sur l’eﬀet d’horizon magne´tique, et la
ge´ne´ralise dans le cas d’un champ magne´tique extra-galactique.
On peut voir que cette courbe de distance en fonction de l’e´nergie comporte trois parties
distinctes : une partie diﬀusive de pente 1/6, une partie semi-diﬀusive de pente 1 et une partie
quasi-rectiligne de pente tendant vers 0. Ces changements de pente s’expliquent de fac¸on tre`s
naturelle par l’analyse des re´gimes de propagation qui ont lieu aux diﬀe´rentes e´nergies dans
le cas d’un champ magne´tique homoge`ne. En eﬀet, a` basse e´nergie, nous avons rL ≪ λB, et
nous sommes donc dans un re´gime diﬀusif avec D ∝ r1/3L λ2/3B (e´quation A.13). A plus haute
e´nergie, lorsque rL > λB, nous avons un re´gime semi-diﬀusif avec D ∝ r2L λ−1B (e´quation A.15).
Sachant que D ≡ 〈∆x2〉/2∆t, ou` ∆x est le de´placement eﬀectue´ pendant un temps ∆t, et que
rL ∝ EB−1, on obtient 〈r2〉1/2 ∝ E1/6 pour le cas diﬀusif et 〈r2〉1/2 ∝ E a` plus haute e´nergie.
Aux e´nergies extreˆmes, la pente devient plus faible car les particules entrent dans un re´gime
quasi-rectiligne. Les e´quations ci-dessus ne s’appliquent plus car les particules n’entrent jamais
dans le re´gime diﬀusif.
On pourrait s’e´tonner que ce mode`le de champ inhomoge`ne donne lieu a` des re´sultats qui
correspondent si bien au cas homoge`ne. Nous verrons que ce n’est en fait plus le cas pour les
autres mode`les et les autres parame`tres.
Une autre illustration de l’existence de l’horizon magne´tique est pre´sente´e dans la ﬁgure 4.5.
Le facteur de transmission T (R, t) qui correspond a` la fraction de particules qui sont situe´es
au-dela` d’une distance R a` un temps t, est trace´ en fonction de l’e´nergie des particules pour
103
Figure 4.4 – Valeur efficace (ou rms - root mean square en anglais) de la distance a` la source de mille
particules, au bout d’un temps de Hubble tH , en fonction de leur e´nergie. Les parame`tres choisis sont : B˜ = 2 nG
et λB = 300 kpc, pour le mode`le isotrope. La valeur efficace est repre´sente´e en trait plein, et la re´gion hachure´e en
bleu est sa variance. Les pointille´s indiquent les valeurs analytiques attendues dans le cas d’un champ magne´tique
homoge`ne (propagation semi-diffusive), et le trait vertical le seuil en e´nergie a` partir duquel le temps de pertes
d’e´nergie deviennent . tH/2.
trois distances a` la source diﬀe´rentes (en tirets : 10 Mpc, en trait plein : 100 Mpc et en pointille´s
300 Mpc). Cette ﬁgure indique clairement la pre´sence d’un horizon magne´tique : la moitie´ seule-
ment les particules d’e´nergie E . 2×1017 eV atteignent une distance de 100 Mpc de leur source
en un temps de Hubble. L’e´nergie de coupure est plus basse dans cette ﬁgure, par rapport a` ce
que l’on lit dans la ﬁgure 4.4 a` cause de la valeur plus faible de λB, comme nous l’expliquerons
dans la section suivante.
En traits ﬁns sont repre´sente´s les facteurs de transmission calcule´es analytiquement selon
l’e´quation (A.44) en utilisant le coeﬃcient de diﬀusion (A.43) imple´mente´ dans notre code,
dans le cas d’un champ magne´tique homoge`ne. Nous remarquons que pour le mode`le “isotrope”
et les parame`tres repre´sente´s ici, il existe des diﬀe´rences notables entre les cas homoge`nes et
inhomoge`nes. La transmission est globalement plus e´leve´e pour le cas inhomoge`ne, probablement
a` cause de la pre´sence de vides qui permettent aux particules de se propager plus loin. Notons
aussi qu’on observe l’eﬀet contraire pour une distance a` la source de 10 Mpc (tirets bleus) :
le facteur de transmission est plus bas pour le cas homoge`ne. Ceci est duˆ a` l’environnement
fortement magne´tise´ des sources qui conﬁnent les particules un certain temps. Sur une petite
e´chelle de 10 Mpc, les particules ont juste eu le temps d’e´chapper a` leur milieu magne´tise´ et
n’ont pas pu se propager a` des distances aussi grandes que pour le cas homoge`ne. L’inﬂuence de
l’environnement sera discute´ dans la section 4.3.
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Figure 4.5 – Facteur de transmission a` diffe´rentes distances de la source en fonction de l’e´nergie des particules
propage´es. Les traits e´pais repre´sentent les re´sultats de nos simulations (mode`le “isotrope” B˜ = 2 nG et λB =
100 kpc). Les traits fins sont les facteurs de transmission analytiques calcule´s pour un champ magne´tique homoge`ne
(voir equation A.44).
4.2 Comparaison aux donne´es
Aﬁn de comparer nos re´sultats avec les donne´es observationnelles, nous calculons le ﬂux
diﬀe´rentiel en e´nergie a` partir de nos simulations, a` l’aide de formules analytiques qui permettent
de prendre en compte : (i) les re´gimes de propagation diﬀe´rents (diﬀusif et rectiligne), et (ii)
diﬀe´rentes re´alisations de distribution de sources proches. Ces formules ont e´te´ de´taille´es dans
l’annexe A.1.4. Dans notre cadre, nous ne´gligeons les pertes d’e´nergie par interactions photo-
hadroniques (ce qui est correct pour les e´nergies infe´rieures a` E ∼ 1018.3 eV, voir ﬁgure 4.4) ; les
e´quations prennent alors une forme un peu plus simple.
Commenc¸ons par les basses e´nergies, pour lesquelles les particules sont en re´gime diﬀusif. En
supposant la distance comobile de diﬀusion constante et en se limitant aux pertes d’e´nergie par
expansion, le ﬂux de rayons cosmiques donne´ dans l’e´quation (A.22) s’e´crit (Lemoine 2005) :
Jdiff(E) =
c
4π
∫
dt
∑
i
e−ri/(4λ
2)
(4πλ2)3/2
dEg(t, E)
dE
Q(Eg(t, E)) . (4.1)
Dans cette e´quation, ri repre´sente la distance comobile a` la source i, Eg(t, E) l’e´nergie requise
a` un temps t pour observer une e´nergie E au temps t0, en tenant compte des pertes d’e´nergie.
Q(Eg) est le taux d’e´mission d’une source a` e´nergie Eg et la distance comobile λ est de´ﬁnie
selon :
λ2 =
∫ t0
te
dt
a(t)
D
[
aeEe
a(t)
]
, (4.2)
ou` ae est le facteur d’e´chelle au moment de l’e´mission et D le coeﬃcient de diﬀusion.
A` plus haute e´nergie, lorsque la distance comobile du coˆne de lumie`re r(t) =
∫ t0
t dt
′/a(t′) de-
vient infe´rieure a` λ(t, E), le propagation n’est plus diﬀusive et on entre dans le re´gime rectiligne.
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On peut alors e´crire le spectre propage´ comme somme de la contribution de sources discre`tes en
s’inspirant de l’e´quation (2.45) :
Jrect(E) =
c
4π
∑
i
1
4πr2i
1
1 + zi
dEg(ti, E)
dE
Q[Eg(ti, E)] , (4.3)
ou` ri et zi sont la distance comobile et le de´calage spectral de la ie`me source, et le temps ti
est relie´ a` ri par la formule ri =
∫ t0
ti
dt′/a(t′). La distance comobile ri ne devrait pas exce´der
λ(ti, E), car au-dela`, la propagation devrait eˆtre diﬀusive.
On choisit pour nos calculs un spectre d’injection s’e´tendant de Emin = 10
16 eV a` Emax =
1020 eV avec un indice α = 2.6. On e´crit le taux d’injection Q(Eg) = K(Eg/Emax)
−α avec K un
facteur de normalisation tel que
∫
dE EQ(E) = L, avec L la luminosite´ totale, que l’on suppose
varier comme le taux de formation stellaire calcule´ par Springel & Hernquist (2003). On peut
souligner cependant que le mode`le d’e´volution du taux de formation stellaire n’a pas d’inﬂuence
sur nos spectres, car les eﬀets d’horizon magne´tique dominent largement dans cette partie du
spectre.
Pour le calcul de λ (la distance comobile de´ﬁnie dans l’e´quation 4.2), nous explicitons dans un
premier temps la de´pendance de D en E, B˜ et λB a` l’aide de nos simulations. Nous trouvons que
chaque jeu de parame`tres correspond a` une fonctionD(E,B0, λB) diﬀe´rente. Nous parame´trisons
ensuite l’e´volution de la conﬁguration magne´tique en suivant la recette de Berezinsky & Gazizov
(2007), par :
λB(z) = λB(1 + z) et B˜(z) = B˜(1 + z)
2−m, (4.4)
ou` m caracte´rise l’ampliﬁcation MHD du champ. Nous prenons m = 0 dans nos champs pour
des raisons de simplicite´. Notons que le mode`le simpliﬁe´ de Berezinsky & Gazizov (2007) ne´glige
l’ampliﬁcation du champ magne´tique lors de la formation des structures.
Nous obtenons de cette fac¸on la de´pendance requise deD sur t et ainsi la fonctionD[aeEe/a(t)]
ne´cessaire pour calculer nos spectres.
La ﬁgure 4.6 montre l’inﬂuence de nos quatre mode`les de champ et des parame`tres B˜ et λB
sur la coupure a` basse e´nergie due au champ magne´tique. Nous ne repre´sentons dans cette ﬁgure
que la partie diﬀusive du spectre. Le de´crochement dans les courbes autour de E ∼ 1018 eV
correspond donc a` la transition entre les re´gimes de propagation diﬀusif et rectiligne. Nous
supposons que les sources sont a` e´mission continue et ont une densite´ dans l’Univers de ns =
10−5 Mpc−3. Nous trac¸ons dans cette ﬁgure le spectre me´dian sur cent re´alisations de distribution
de source par rapport a` l’observateur. Pour chaque re´alisation, nous tirons ale´atoirement la
position des cent sources les plus proches. Pour les sources plus lointaines, on peut appliquer
l’approximation des sources continues explicite´ au de´but de l’annexe A.1.4.
La ﬁgure 4.6a conﬁrme le re´sultat intuitif que plus le champ magne´tique moyen est e´leve´,
plus la coupure a` basse e´nergie est raide. Cette tendance n’est bien suˆr pas limite´e au cas du
mode`le isotrope : elle est aussi conﬁrme´e pour les trois autres mode`les.
La ﬁgure 4.6b met en e´vidence des caracte´ristiques inte´ressantes qui sont en accord avec les
lois (A.13) et (A.15). Pour une valeur ﬁxe´e de B˜, a` basse e´nergie, les particules sont dans un
re´gime diﬀusif et 〈r2〉 varie selon λ2/3B . A plus haute e´nergie, les particules sont dans un re´gime
semi-diﬀusif et on a 〈r2〉 ∝ λ−1B . En d’autres termes, le spectre coupe de fac¸on plus abrupte
pour des valeurs de λB petites pour les basses e´nergies, et pour des valeurs de λB e´leve´es pour
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les hautes e´nergies. C’est ce qu’on observe dans la ﬁgure 4.6b : pour λB = 300 kpc, le spectre
coupe a` relativement haute e´nergie mais avec une pente douce aux basses e´nergies, alors que
pour λB = 30 kpc, la pente est pentue a` basse e´nergie, mais la coupure commence a` plus basse
e´nergie. Il faudra ainsi trouver un bon compromis parmi les parame`tres pour pouvoir expliquer
les donne´es observationnelles.
Dans la dernie`re ﬁgure 4.6c, nous pouvons comparer la forme de la coupure a` basse e´nergie
pour nos quatre mode`les de champ magne´tique. Les mode`les “contraste´s” et“η ≪ 1” (note´s 3 et 4
sur la ﬁgure) pre´sentent une pente beaucoup plus douce que les deux autres mode`les. L’absence
quasi-totale de champ magne´tique dans les vides de grandes structures dans le mode`le“contraste´”
et la suppression de la turbulence dans le mode`le “η ≪ 1” peut expliquer ces eﬀets. Nous notons
aussi que le mode`le “isotrope”, qui a un champ magne´tique plus fort dans les vides, coupe plus
brutalement que le mode`le “anisotrope”.
Figure 4.6 – En haut (a) : influence de B˜ sur les spectres pour le mode`le “isotrope” avec λB = 100 kpc. Au
milieu (b) : influence de λB toujours pour le mode`le “isotrope”, pour une valeur fixe´e de B˜ = 2 nG. En bas (c) :
influence des quatre mode`les de champ B(ρ) sur les spectres, avec B˜ = 2 nG et λB = 100 kpc.
Aﬁn de mieux comprendre les tendances que nous observons dans la ﬁgure 4.6c, nous trac¸ons
la valeur eﬃcace des distances a` la source des particules propage´es sur un temps de Hubble en
fonction de leur e´nergie pour nos quatre mode`les de champ (ﬁgure 4.7). Les parame`tres pour
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Figure 4.7 – Idem figure 4.4, pour nos quatre mode`les de champ magne´tique, avec B˜ = 2 nG et λB = 100 kpc.
Les variances ne sont pas repre´sente´es ici pour des raisons de clarte´.
cette ﬁgure sont : B˜ = 2 nG et λB = 100 kpc. Les variances ont la meˆme amplitude pour tous
les mode`les et nous ne les repre´sentons pas pour des raisons de clarte´. Comme nous l’avons
de´ja` mentionne´, les fonctions repre´sente´es dans cette ﬁgure sont fortement lie´es au coeﬃcient de
diﬀusion D dont nous nous servons pour calculer le spectre dans le re´gime diﬀusif.
Nous pre´sentons dans la ﬁgure 4.8 le spectre total (incluant les composantes galactique et
extra-galactique) avec les donne´es observationnelles, pour notre meilleur ajustement de para-
me`tres dans chacun de nos quatre mode`les de champ magne´tique. Comme pour la ﬁgure 4.6,
nous trac¸ons la me´diane calcule´e sur cent re´alisations de distributions de sources. Les courbes en
pointille´s repre´sentent les 75e et 25e percentiles autour de cette pre´diction. En d’autres termes,
seulement 25% des spectres obtenus e´taient au-dessus ou en dessous respectivement des courbes
indique´es. Cette incertitude est due a` la position des sources les plus proches. Nous trac¸ons
une ligne droite en tirets dans la re´gion E = [1.5 × 1018, 8 × 1018] eV, ou` la propagation n’est
ni rectiligne, ni diﬀusive, comme il a e´te´ fait dans Lemoine (2005), car il a e´te´ de´montre´ par
Berezinsky & Gazizov (2007) que la transition entre les re´gimes diﬀusifs et rectiligne a lieu
progressivement dans cette zone. Ces bornes sont calcule´es en comparant les spectres de propa-
gation diﬀusive et rectiligne (e´quations 4.1 et 4.3) avec le spectre total sans champ magne´tique.
D’apre`s nos formules en eﬀet, dans le cas diﬀusif, le spectre coupe de fac¸on exponentielle au-dela`
de E ∼ 1018 eV car le volume accessible est limite´ par le coˆne de lumie`re passe´e (rappelons que
l’e´quation 4.1 prend en compte les eﬀets de l’expansion). Le spectre de la propagation rectiligne
coupe e´galement pour E . 7× 1018 eV, car le temps ti dans l’e´quation 4.1 de´croˆıt abruptement.
Les spectres calcule´s par simulations Monte-Carlo par Sigl (2007) permettent de mieux rendre
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Figure 4.8 – Spectre total (Galactique + extra-galactique) compare´ aux donne´es observationnelles. Chaque
ligne correspond a` un mode`le de distribution de champ magne´tique de´crit par les e´quations (3.24) − (3.26) (de
haut en bas : “isotrope”, “anisotrope”, “contraste´” et “η ≪ 1”). Pour chaque mode`le, on utilise un jeu de parame`tres
ns (densite´ de sources) B˜ (normalisation du champ magne´tique) et λB (longueur de cohe´rence du champ, note´ lc)
correspondant au meilleur ajustement aux donne´es. Attention : ns = 10
−6 Mpc−3 pour le mode`le 3“contraste´”. Les
figures de gauche pre´sentent les donne´es de KASKADE, Akeno et AGASA, et les figures de droite, les donne´es
de KASKADE, HiRes-1, HiRes-2 et Fly’s Eyes. Le trait plein indique la me´diane du flux total, les lignes en
tirets-points distinguent les composantes Galactique et extra-galactique, et les pointille´s donnent les 25e et 75e
percentiles pour la coupure sur le flux extra-galactique due a` l’horizon magne´tique.
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compte de la transition entre les deux re´gimes, et montrent eﬀectivement que le spectre garde
un aspect universel (sans accident) dans cette re´gion.
Nous mode´lisons la composante galactique de la fac¸on suivante : nous admettons que les su-
pernovae sont des sites d’acce´le´ration standard dans la Galaxie, et que le genou marque l’e´nergie
maximale a` laquelle les protons peuvent eˆtre acce´le´re´s. Dans un mode`le conservatif, le spectre
d’une espe`ce i de charge Z va avoir la forme :
jZ(E) ≃
(
E
EZ
)−γi
exp
(
E
EZ
)
, (4.5)
avec γi ∼ 2.4− 2.7, un indice spectral de´pendant de l’espe`ce chimique, et EZ ≃ Z × 2 · 1015 eV
(Kampert et al. 2004). La composante galactique totale est obtenue en sommant les spectres
e´le´mentaires qui sont ajuste´es aux donne´es de KASCADE comme il est explique´ dans Lemoine
(2005).
Nous utilisons les donne´es de six grandes expe´riences qui ont mesure´ les ﬂux de rayons cos-
miques dans la gamme d’e´nergie qui nous inte´resse : KASCADE (donne´es de 2004) de gamme
d’e´nergie E = 1015−1017 eV (Kampert et al. 2004), Akeno sur E = 1015−1018.6 eV (Nagano et al.
1992), AGASA sur 1018.5−1020.5 eV (Takeda et al. 1998), HiRes-1 et 2 sur 1017.3−1020 eV (Ab-
basi et al. 2004) et Fly’s Eyes sur 1017.3−1020 eV (Bird et al. 1994). Les donne´es de l’Observatoire
Pierre Auger n’e´taient pas encore publie´s lorsque nous avons acheve´ ce projet. Nous se´parons
ces donne´es en deux pour rendre compte de la divergence des re´sultats entre HiRes et AGASA.
Ceci nous permet d’utiliser deux normalisations diﬀe´rentes pour le ﬂux extra-galactique sur les
panneaux de gauche et de droite de la ﬁgure 4.8. La normalisation des donne´es de KASCADE
demeurent identiques dans les deux panneaux.
Quelques points importants e´mergent de la ﬁgure 4.8 :
1. Le second genou apparaˆıt de fac¸on plus ou moins marque´e selon le mode`le de champ
magne´tique, mais sa forme reste plutoˆt robuste en fonction des mode`les.
2. Cependant, encore une fois, l’inﬂuence du champ magne´tique dans les vides des grandes
structures apparaˆıt clairement : meˆme avec une densite´ de sources de ns = 10
−6 Mpc−3,
l’ajustement du mode`le “contraste´” (mode`le 3) aux donne´es reste marginale. La situation
est bien meilleure pour les autres mode`les, surtout si l’on prend en compte l’incertitude de
la position des sources proches.
3. On pourra aussi remarquer que la distribution des sources proches a un impact conside´rable
sur la coupure a` basse e´nergie, et ce, beaucoup plus que dans le cas d’un champ magne´tique
homoge`ne (voir Lemoine 2005). Ceci est duˆ au re´gime diﬀusif a` basse e´nergie : la partie
de pente quasi-nulle dans la ﬁgure 4.7 montre qu’un le´ger changement dans les distances
des sources les plus proches peut changer comple`tement la transmission des particules et
donc le ﬂux observe´ a` basse e´nergie.
4. Enﬁn, nous constatons que nos ajustements sont meilleurs pour les donne´es de HiRes que
pour ceux de AGASA. Ceci est en partie duˆ au fait que la pente est plus grande au-dessus
du second genou pour HiRes. L’ajustement est d’autre part moins contraignant pour ces
donne´es, graˆce a` l’absence de donne´es entre KASCADE et HiRes.
Il faut rappeler toutefois que les ajustements ci-dessus ont e´te´ faits a` la main et non par un
proce´dure d’optimisation, a` cause du temps requis pour calculer chaque spectre. Les spectres
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Figure 4.9 – Angles de de´flexion moyens a` diffe´rentes distances de la source, en fonction de l’e´nergie de la
particule. Les traits pleins donnent les re´sultats de nos simulations avec B˜ = 2 nG et λB = 300 kpc, pour le mode`le
“isotrope” (e´quation 3.24). Les tirets donnent les valeurs analytiques calcule´es par Waxman & Miralda-Escude´
(1996) (e´quation 4.6).
pre´sente´s la` ne sont donc pas a` proprement parler les meilleurs ajustements aux donne´es. De
plus, comme il a e´te´ e´voque´ dans l’introduction de cette the`se, il faut eˆtre prudent lors de la mise
en commun de spectres issus de diﬀe´rentes expe´riences. Nous avons ainsi choisi de repre´senter
les donne´es de AGASA et HiRes se´pare´ment car il est bien connu que leurs donne´es divergent
sur la calibration en e´nergie. Mais il est possible aussi qu’une telle divergence existe aussi entre
les donne´es de KASCADE et HiRes par exemple, ce qui translaterait les donne´es les unes par
rapport aux autres. Devant toutes ces incertitudes, on peut dire que les ajustements pre´sente´s
dans la ﬁgure 4.8 paraissent satisfaisants, sauf peut-eˆtre pour le mode`le “contraste´” (mode`le 3)
pour lequel la coupure semble trop douce.
Nous calculons aussi par notre me´thode les angles de de´ﬂexion moyens qu’acquie`rent les
particules lors de leur propagation dans le champ magne´tique extra-galactique. Nous verrons
toute l’importance de la valeur de ces angles dans le chapitre suivant. A une distance donne´e
de la source, nous calculons l’angle de de´ﬂexion entre la direction d’arrive´e de la particule et
la direction de la source. Nous arreˆtons le calcul lorsque la distance de pertes d’e´nergie devient
plus grande que la distance parcourue.
La ﬁgure 4.9 montre le re´sultat de nos calculs pour le mode`le de champ “isotrope”. Nous
pouvons constater que nos courbes sont en bon accord avec la de´ﬂexion angulaire analytique
calcule´e par Waxman & Miralda-Escude´ (1996) (en tirets dans la ﬁgure) :
〈θ〉 ≃ 0.8◦
(
E
1020 eV
)−1( λB
1 Mpc
)1/2( r
10 Mpc
)1/2( B
10−9 G
)
,
ou` r est la distance a` la source (ce calcul est mieux explicite´ dans l’annexe A.2). Pour toutes
les distances, les courbes s’e´cartent du mode`le analytique a` basse e´nergie, lorsque la diﬀusion
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devient importante, et sature a` 90◦.
Les de´ﬂexions obtenues pour des distances cosmologiques a` haute e´nergie sont assez mode´-
re´es pour le mode`le isotrope. Nos calculs montrent que c’est e´galement le cas pour les mode`les
anisotropes et “η ≪ 1”. Pour une particule d’e´nergie E = 5× 1019 eV et un champ magne´tique
de parame`tres B˜ = 2 nG et λB = 300 kpc, nous trouvons une de´ﬂexion angulaire de l’ordre de
∼ 3−5◦ a` 100 Mpc pour les mode`les isotropes, anisotropes et “η ≪ 1”, et de ∼ 8◦ pour le mode`le
contraste´. Ces re´sultats sont en accord avec les simulations de Dolag et al. (2004) et Das et al.
(2008), et permettraient de faire de l’astronomie de rayons cosmiques (voir le chapitre suivant
pour une discussion de´taille´e a` ce sujet).
4.3 Discussions
Nos simulations nume´riques comportent plusieurs limitations, comme nous l’avons discute´
dans la section 3.6. Nous ne´gligeons plusieurs caracte´ristiques des champs magne´tiques extra-
galactiques pour des raisons de simplicite´ mais aussi parce que ces champs sont peu compris et
contraints. Nous avons ainsi mentionne´ entre autres que nos mode`les de champs ne prennent pas
en compte les champs de vitesse tridimensionnels de la matie`re, que les sources magne´tiques ne
sont pas incorpore´es et que la longueur de cohe´rence est uniforme dans l’espace.
Nous pouvons aussi souligner que nous faisons propager nos particules dans un univers sta-
tique, repre´sente´ par la sortie ﬁnale (a` z = 0) d’une simulation cosmologique : le champ magne´-
tique n’e´volue donc pas dans le temps au cours de nos simulations. L’Univers e´tait plus dilue´ a`
grand de´calage spectral, les eﬀets des inhomoge´ne´ite´s magne´tiques devraient eˆtre moins impor-
tants. Une fac¸on d’ame´liorer nos re´sultats serait de propager directement nos particules dans des
champs magne´tiques e´voluant dans le temps. Une telle me´thode serait cependant tre`s couˆteuse
en temps et comme nous l’avons de´ja` explique´, sujette a` beaucoup d’incertitudes. On pourrait
aussi appliquer notre me´thode de propagation semi-analytique a` des grilles de densite´ prises a`
diﬀe´rents z. Mais nous n’avons qu’une vague ide´e de l’e´volution en temps de la relation B(ρ), et
notre me´connaissance des champs magne´tiques extra-galactiques nous pe´nalise encore. Devant
toutes ces incertitudes, notre restriction a` un univers statique nous paraˆıt donc raisonnable.
Enﬁn, nous n’avons pas pris en compte les pertes d’e´nergie dans notre code de propagation.
Nous les incluons ne´anmoins dans l’e´laboration des spectres pre´sente´s dans la section pre´ce´-
dente. Pour les e´nergies infe´rieures a` E ∼ 1018 eV qui nous inte´ressent dans cette e´tude et a`
bas de´calage spectral (z < 1), seules les pertes par expansion jouent un roˆle notable (voir Be-
rezinsky et al. 2006). Au dela` de E ∼ 1018 eV et pour des redshifts plus grands, les pertes par
photo-production de pions deviennent non ne´gligeable. Dans la ﬁgure 4.4 par exemple, la prise
en compte de ces pertes devrait durcir la pente a` basse e´nergie si le champ magne´tique n’e´volue
pas fortement dans le temps. En eﬀet, certaines des particules que l’on observe aux e´nergies
E ∼ 1016−17 eV avaient a` l’origine une plus haute e´nergie, qui a e´te´ perdue au cours de la
propagation. La grande distance parcourue par ces particules depuis leur source avant de perdre
leur e´nergie devrait augmenter la valeur eﬃcace de la distance a` la source pour les particules de
basse e´nergie. Insistons encore sur le fait que pour mode´liser proprement ces eﬀets, nous devrions
prendre en compte l’e´volution du champ magne´tique en fonction du de´calage spectral.
Sigl (2007) a publie´ une e´tude en relation avec ce travail alors que nous terminions ce projet.
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Il aﬃrme que le conﬁnement partiel dans les champs magne´tiques entourant la source joue
un roˆle important sur la coupure a` basse e´nergie du spectre extra-galactique. Cette possibilite´
a aussi e´te´ e´voque´e par Lemoine (2005), mais celui-ci montre que le temps d’e´chappement des
sources denses de leur environnement dense peut eˆtre ne´glige´, sauf dans quelques rares situations
ou` B & 1µG(λB/10 kpc)
1/2 (L/100kpc)−1, ou` L est la taille caracte´ristique de l’e´talement du
champ autour de la source.
Nous ne trouvons pas d’eﬀet prononce´ de ce genre dans nos simulations, ou` le temps de
conﬁnement reste de l’ordre de ∼ 1 Gyr pour une particule d’e´nergie 1017 eV. Cet eﬀet de´pend
de fac¸on e´vidente de l’environnement et de la position de la source. Sigl (2007) place ses sources
selon la densite´ baryonique et tend ainsi a` favoriser les re´gions de tre`s haute densite´ (les amas
de galaxies par exemple). Le champ magne´tique dans les simulations de Sigl (2007) e´tant plutoˆt
e´leve´ (voir ﬁgure 3.10), ceci peut expliquer l’intensite´ de la coupure dans ses spectres. La re-
cherche de contreparties des e´ve´nements de´tecte´s devrait permettre de conﬁrmer ou exclure de
tels environnements de sources.
4.4 Conclusion
Sous l’hypothe`se que la transition entre les composantes Galactique et extra-galactiques a
lieu au second genou, nous avons montre´ qu’il est possible de placer des limites approximatives
sur certains parame`tres cle´s de´ﬁnissant les champs magne´tiques extra-galactiques (〈B〉, λB), en
e´tudiant leurs eﬀets sur l’horizon magne´tique.
Nous avons examine´ des conﬁgurations du champ magne´tique inhomoge`ne varie´es, qui de´-
crivent des situations d’eﬀondrement isotrope ou anisotrope, avec ou sans turbulence, ou le
champ est plus ou moins contraste´. Nous trouvons que pour les mode`les “isotrope”, “anisotrope”
et “η ≪ 1” (de turbulence faible), il est possible d’ajuster les donne´es observe´es de fac¸on sa-
tisfaisante. Nume´riquement, on trouve que pour une densite´ de sources de ns = 10
−5 cm−3 un
champ magne´tique d’intensite´ moyenne 〈B〉 = 2 nG est une valeur raisonnable pour ces trois
mode`les. Des longueurs de cohe´rence de λB = 100 kpc (pour les mode`les “anisotrope” et de faible
turbulence) jusqu’a` λB = 300 kpc (mode`le “isotrope”) donnent un bon accord avec les donne´es.
Ces valeurs sont a` prendre avec pre´caution, en gardant a` l’esprit les limitations de notre e´tude
que nous avons discute´ plus toˆt.
Nous avons e´galement montre´ que la validite´ du sce´nario d’horizon magne´tique de´pend
d’autres parame`tres (la normalisation relative des diﬀe´rents jeux de donne´es, la densite´ de
sources), mais que la contrainte principale provient du taux de magne´tisation des re´gions sous-
denses du milieu intergalactique (les vides). Nous avons vu en eﬀet que le mode`le “contraste´”
pour lequel les vides sont non magne´tise´s, a un ajustement moyennement satisfaisant par rapport
aux donne´es, meˆme en conside´rant une faible densite´ de sources.
Nous de´duisons de cette e´tude que le succe`s de l’eﬀet d’horizon magne´tique dans le cadre
du mode`le de Berezinsky et al. (2006) de´pend ﬁnalement de l’origine des champs magne´tiques
extra-galactiques. Ceci est donc a` relier aux travaux sur l’enrichissement magne´tique des vides,
et aussi sur le transport des me´taux vers les re´gions sous-denses. Les progre`s dans ces domaines
et les observations futures sur les champs magne´tiques extra-galactiques devraient permettre
d’e´claircir ce sujet.
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L’Observatoire Pierre Auger a de´tecte´ une corre´lation signiﬁcative entre les directions d’ar-
rive´e des rayons cosmiques de plus haute e´nergie et le catalogue de Ve´ron-Cetty & Ve´ron (2006)
qui re´pertorie les AGN et quasars dans l’Univers local (voir ﬁgure 1.11 et Abraham et al. 2008,
2007). Il faut eˆtre toutefois tre`s prudent quant a` l’interpre´tation de cette corre´lation, car le ca-
talogue en question est tre`s incomplet, sans compter que les AGN sont des objets connus pour
se regrouper dans les re´gions de densite´ de matie`re importante. Ce re´sultat pourrait donc sim-
plement eˆtre une signature de la pre´sence des sources dans les re´gions denses. On peut rajouter
de surcroˆıt que la corre´lation avec les objets du catalogue Ve´ron-Cetty & Ve´ron (2006) semble
eˆtre mise en de´faut par les e´ve´nements suivants.
Nous avons mentionne´ d’autre part dans la section 1.7, les corre´lations rapporte´es par
d’autres groupes sur les diﬀe´rentes expe´riences (Tinyakov & Tkachev 2001, 2002; Gorbunov
et al. 2002; Gorbunov & Troitsky 2005; Stanev et al. 1995; Stanev 2008). Toutes ces corre´lations
ont beaucoup e´te´ de´battues, jamais conﬁrme´es et sont parfois meˆme contradictoires. Elles re-
posent sur extreˆmement peu de donne´es et sont par la` meˆme statistiquement peu signiﬁcatives.
L’observation de multiplets (plusieurs e´ve´nements de´tecte´s avec un faible e´cart angulaire dans
le ciel) par AGASA a aussi intrigue´ la communaute´. En eﬀet, les autres expe´riences ne de´tectent
pas de tels multiplets, et surtout, on ne voit aucune source e´nerge´tique dans la ligne de vise´e de
ces concentrations d’e´ve´nements.
Il est clair que cette e´tude est a` relier a` la question des de´ﬂexions angulaires subies par les
particules de plus haute e´nergie, et plus ge´ne´ralement a` la propagation des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie dans le champ magne´tique de l’Univers. Dans le cas d’un champ de puissance
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homoge`ne, Waxman & Miralda-Escude´ (1996) et Achterberg et al. (1999), donnent des formules
analytiques qui permettent de calculer la de´ﬂexion angulaire et les temps de retard induits par
les champs magne´tiques. Des e´tudes analytiques de´taille´es sur les eﬀets de lentille magne´tique
ont aussi e´te´ mene´es par Harari et al. (2002b,a). Beaucoup d’eﬀorts ont porte´ d’autre part sur
les eﬀets induits par le super-amas local magne´tise´ sur la propagation des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie, analytiquement, puis avec des ingre´dients de plus en plus re´alistes (Medina
Tanco 1998; Blasi & Olinto 1999; Lemoine et al. 1999; Ide et al. 2001; Isola et al. 2002; Isola &
Sigl 2002).
Nous proposons dans cette e´tude de calculer toutes ces grandeurs dans le cadre du mode`le de
champ magne´tique extra-galactique inhomoge`ne de´crit dans la section 3.7. Nous allons notam-
ment nous inte´resser aux diﬀe´rents re´gimes de propagation dans le champ magne´tique a` grande
e´chelle, en termes de de´ﬂexion angulaire, et donc de de´tectabilite´ de la source. La propagation
e´tant traite´e par une se´rie d’interactions stochastiques, et non pas par inte´gration de trajec-
toire comme il est fait classiquement, nous proposons de changer de vocabulaire et d’utiliser la
profondeur optique pour la diffusion des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie.
5.1 Profondeur optique pour la diffusion des rayons cosmiques
Nous rappelons que dans le mode`le de propagation dans le champ magne´tique extra-galactique
que nous conside´rons, le milieu magne´tise´ est vu comme un ensemble de centres diﬀuseurs loca-
lise´s. La propagation est traite´e de manie`re stochastique, avec des trajectoires rectilignes entre
deux interactions sur ces centres. La trajectoire a` l’inte´rieur de ces re´gions n’est pas calcule´e
explicitement : on e´value seulement la de´ﬂexion angulaire et le temps de retard subis par la
particule lors de l’interaction. Nous avons e´tabli dans la section 3.7 la liste des centres diﬀuseurs
pre´dominants et estime´ leurs parame`tres cle´s ne´cessaires pour calculer l’e´volution de la trajec-
toire du rayon cosmique. L’annexe A.2 pre´sente le calcul de la de´ﬂexion angulaire et du temps
de retard a` la sortie d’un centre diﬀuseur.
5.1.1 Distribution homoge`ne des centres diffuseurs
Nous supposons pour commencer que les centres diﬀuseurs sont distribue´s de fac¸on homoge`ne
dans l’Univers (le cas inhomoge`ne sera discute´ dans la section 5.1.2). Nous pouvons alors calculer
le libre parcours moyen d’un rayon cosmique di, ou` i de´signe un type de centre diﬀuseur, pour
des centres diﬀuseurs de densite´ spatiale ni et de section eﬃcace σi :
di =
1
niσi
. (5.1)
Le libre parcours moyen entre deux interactions avec n’importe quel type de centre diﬀuseur
s’e´crit alors :
d =
1∑
i niσi
. (5.2)
On peut alors de´ﬁnir la profondeur optique de la diﬀusion des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie sur une distance l :
τ =
l
d
= l
∑
i
niσi . (5.3)
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Cette grandeur donne tout simplement le nombre moyen d’interactions subies par la particule
sur une distance l. On peut e´valuer nume´riquement cette profondeur optique pour des valeurs
typiques de l et de di :
τ ≃ 3.1
(
l
100Mpc
)(
di
32Mpc
)−1
. (5.4)
Cette valeur de di = 32 Mpc correspond a` la fois a` un libre parcours moyen calcule´ pour des
centres diﬀuseurs sphe´riques de densite´ ni = 10
−2 Mpc−3 et de rayon ri = 1Mpc (qui sont
des valeurs moyennes pour les halos de radio-galaxies et les vents galactiques), mais c’est aussi
globalement la distance entre deux ﬁlaments des grandes structures. Cette valeur de profondeur
optique rend donc compte des interactions avec tous les centres diﬀuseurs pre´ponde´rants de
notre Univers.
La profondeur optique telle qu’elle est de´ﬁnie ci-dessus ne contient pas d’information sur
la de´ﬂexion ﬁnale subie par les particules au bout de leur parcours. Nous introduisons donc la
notion de profondeur optique eﬀective τeff qui e´value le nombre d’interactions ne´cessaires pour
que la particule soit de´ﬂe´chie d’un angle d’ordre unite´. A` chaque interaction avec un centre
diﬀuseur, nous sommons le carre´ de l’angle de de´ﬂexion subie δθ2i . Le nombre d’interactions au
bout duquel la particule sera de´ﬂe´chie d’un angle unite´ sera ainsi de 1/δθ2i . On peut alors e´crire
la longueur de diﬀusion ldeflex au bout de laquelle la de´ﬂexion devient de l’ordre de l’unite´ :
ldeflex =
1∑
i niσiδθ
2
i
, (5.5)
a` l’aide de laquelle on de´ﬁnit la profondeur optique eﬀective :
τeff =
l
ldeflex
= l
∑
i
niσiδθ
2
i . (5.6)
Attention de ne pas confondre la longueur de diﬀusion ldeflex avec celle que nous avons vue dans
l’annexe A.2 (lscatt). Bien que ldeflex de´ﬁnie ici ait globalement le meˆme sens que pre´ce´demment
(c’est une distance au bout de laquelle la de´ﬂexion de la particule devient de l’ordre de 1), nous
ne traitons pas ici les meˆmes e´chelles et les meˆmes processus de diﬀusion. Dans l’annexe A.2,
les de´ﬂexions “e´le´mentaires” qui se rajoutent sont dues au champ magne´tique a` l’inte´rieur d’une
re´gion de taille la longueur de cohe´rence du champ, alors qu’ici, la de´ﬂexion “e´le´mentaire” est
celle induite par la traverse´e d’un centre diﬀuseur. Nous avons ainsi toute une hie´rarchie de
centres diﬀuseurs qui de´ﬂe´chissent la particule a` diﬀe´rentes e´chelles.
En remplac¸ant δθ2i par l’expression que nous avons calcule´e dans l’e´quation (A.25), nous
obtenons :
τeff ≃ l
∑
i
niσi
(
1 +
2r2L|i
r¯iλi
)−1
. (5.7)
Il apparaˆıt clairement que nous aurons toujours τeff < τ . Nous pouvons de´ﬁnir trois re´gimes
en fonction de ces deux quantite´s : lorsque τ < 1 (on a alors automatiquement τeff < 1) l’Univers
est transparent a` la diﬀusion des rayons cosmiques sur une distance l. Lorsque par contre
1 < τeff < τ , l’Univers est opaque sur cette e´chelle de distance. Le cas interme´diaire τeff < 1 < τ
est inte´ressant : il signiﬁe que les rayons cosmiques subissent plus d’une interaction sur un
parcours de longueur l, mais que la de´ﬂexion angulaire accumule´e reste infe´rieure a` l’unite´.
L’Univers est alors “translucide”.
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Figure 5.1 – Profondeur optique a` la diffusion des rayons cosmiques pour les vents galactiques comme centres
diffuseurs, avec ngw = 10
−2Mpc−3, Bgw = 3 ·10−8G, λgw = 50 kpc, et rgw = 0.8Mpc. Traits pleins : la profondeur
optique effective τeff telle que nous l’avons de´finie dans l’e´quation (5.7) ; tirets : profondeur optique τ de´finie dans
l’e´quation (5.3). Dans la gamme d’e´nergie ou` τ > τeff > 1, l’Univers est opaque jusqu’a` la distance de perte
d’e´nergie ; aux e´nergies pour lesquelles on a τ > 1 > τeff , l’Univers est translucide a` cette distance, ce qui signifie
que les particules subissent plusieurs interactions, mais leur de´flexion angulaire totale reste infe´rieure a` l’unite´.
Enfin pour les e´nergies ou` 1 > τ > τeff , l’Univers est transparent a` la diffusion des rayons cosmiques.
Nous remarquons que le re´gime dans lequel on se place de´pend donc aussi de la distance
parcourue l. Or nous avons vu dans la section 2.6 que les pertes d’e´nergie sur le fond diﬀus
cosmologique re´duit conside´rablement cette distance aux plus hautes e´nergies, de sorte que les
sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie doivent eˆtre situe´s a` moins de lmax. On a
calcule´ aussi que le ﬂux de particules provenait en majorite´ de cette distance maximale et que
la distance caracte´ristique aux sources est donc lmax en premie`re approximation.
Nous pouvons donc substituer lmax a` l dans toutes les formules pre´ce´dentes de´ﬁnissant la
profondeur optique. Nous avons vu e´galement dans la section 2.6 que la valeur de lmax(E)
pouvait eˆtre calcule´e de deux fac¸ons diﬀe´rentes, les deux me´thodes diﬀe´rant tre`s peu dans la
gamme d’e´nergie que nous e´tudions : on peut la de´ﬁnir comme la distance au bout de laquelle la
particule perd son e´nergie E |dE/dx|−1 (e´quation 2.38), ou alors comme la distance maximale
qu’une particule peut parcourir en supposant qu’elle a e´te´ de´tecte´e avec une e´nergie E et que
l’e´nergie maximale a` la source est de Emax. Nous utilisons dans ce qui suit cette dernie`re de´ﬁnition
et supposons une e´nergie maximale a` la source de Emax = 4× 1020 eV.
Si nos rayons cosmiques diﬀusent au lieu de se propager de fac¸on rectiligne (ce sera le cas
notamment pour le re´gime opaque), la distance maximale a` la source n’est plus la distance de
perte d’e´nergie lmax, mais
√
2Dtmax, ou` D est le coeﬃcient de diﬀusion et tmax = lmax/c.
Nous trac¸ons maintenant les profondeurs optiques τ et τeff en fonction de l’e´nergie. Dans
la ﬁgure 5.1, nous montrons un exemple ou` nous conside´rons uniquement les vents galactiques
parmi les centres diﬀuseurs, avec une densite´ spatiale de ngw = 10
−2Mpc−3, un rayon de rgw =
0.8 Mpc, un champ magne´tique d’intensite´ Bgw = 3×10−8G et de longueur de cohe´rence λgw =
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Figure 5.2 – Distance a` la dernie`re surface de diffusion pour les vents galactiques magne´tise´s, avec ngw =
2 × 10−2Mpc−3, Bgw = 3 × 10−8G, λgw = 50 kpc, et rgw = 0.8Mpc. Traits pleins : longueur de diffusion
ldeflex pour une de´flexion d’ordre unite´, de´finie dans l’e´quation (5.5) ; tirets : distance d a` la dernie`re surface de
diffusion, de´finie dans l’e´quation (5.2). La courbe en pointille´s verts donne la distance de perte d’e´nergie lmax,
qui correspond aussi a` la distance caracte´ristique a` la source. Dans la gamme d’e´nergie ou` d < ldeflex < lmax,
l’Univers est opaque ; dans la gamme ou` d < lmax < ldeflex, l’Univers est translucide sur une distance lmax, ce qui
signifie que la particule subit plusieurs interactions en e´tant de´fle´chie de moins d’un radian ; enfin, aux e´nergies
pour lesquelles lmax < d < ldeflex, l’Univers est transparent a` la diffusion des rayons cosmiques.
0.05 Mpc. La profondeur optique re´sultante τ est repre´sente´e en tirets violets et la profondeur
optique eﬀective τeff en traits continus rouges. Le fait que τ de´pend ainsi de E retranscrit
simplement la de´pendance de lmax en E : lmax diminue brutalement au-dela` d’une e´nergie de
1019 eV a` cause de la production de pions sur le fond diﬀus cosmologique (voir ﬁgure 2.12).
La de´pendance de τeff en E est encore plus prononce´e car le nombre d’interactions qu’une
particule doit subir pour atteindre une de´ﬂexion d’ordre unite´ croˆıt rapidement avec l’e´nergie
(grossie`rement en E2 au-dela` de E ∼ 1018 eV comme on le voit dans l’e´quation 5.7). La ligne
horizontale indique une profondeur optique de 1, et les traits verticaux donnent les e´nergies
auxquelles τeff = 1 et τ = 1 respectivement de gauche a` droite. Comme indique´ sur la ﬁgure,
l’ensemble de ces traits de´limitent les domaines de re´gime optique diﬀe´rents ou` l’Univers apparaˆıt
opaque, translucide ou transparent a` la diﬀusion des rayons cosmiques. Il est inte´ressant de
constater que pour cet exemple, l’Univers est translucide pour une e´nergie proche du seuil de
photo-production de pions : EGZK ≃ 6× 1019 eV (Greisen 1966; Zatsepin & Kuzmin 1966).
Dans la partie gauche de la ﬁgure 5.3, nous pre´sentons les profondeurs optiques pour diﬀe´rents
types de centres diﬀuseurs et pour deux ensembles de parame`tres pour chaque cas, comme
indique´ dans la le´gende. En principe, il faudrait bien suˆr sommer les profondeurs optiques des
diﬀe´rents centres diﬀuseurs pour avoir une ide´e du re´gime total. Il est cependant possible que la
pollution magne´tique des vents galactiques et des halos de radio-galaxies emplissent entie`rement
les ﬁlaments : dans ce cas, les seuls centres diﬀuseurs a` prendre en compte seront ces derniers.
On repre´sente dans la ﬁgure in 5.2 les deux quantite´s ldeflex et d, ainsi que la distance
maximale parcourue lmax, pour les vents galactiques seulement, avec les meˆmes parame`tres que
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Figure 5.3 – Profondeur optique (a` gauche) et distance a` la dernie`re surface de diffusion (a` droite) pour
diffe´rents types de centres diffuseurs et pour deux ensembles de parame`tres dans chaque cas. A` gauche : en traits
pleins, la profondeur optique effective τeff de´finie dans l’e´quation (5.7) ; en tirets, la profondeur optique τ de´finie
dans l’e´quation (5.3). A` droite, les traits pleins indiquent la longueur de diffusion ldeflex pour une de´flexion d’ordre
unite´, de´finie dans l’e´quation (5.5), et les tirets la distance d a` la dernie`re surface de diffusion, de´finie dans (5.2).
Le trait vertical en pointille´ indique l’e´nergie E = 6 × 1019 eV. Les parame`tres des diffe´rents centres diffuseurs
sont indique´s dans le tableau 5.1.
centre diﬀuseur n [Mpc−3] B [G] λB [kpc] r [Mpc]
fossile radio (bas) 3× 10−3 10−8 100 2
(haut) 10−2 10−7 100 3
vent galactique (bas) 10−2 10−8 50 0.5
(haut) 5× 10−2 10−7 50 0.8
amas de galaxies (bas) 10−5 10−6 100 1
(haut) 10−5 10−7 100 4
ﬁlament magne´tise´ (bas) df = 25 Mpc 3× 10−9 300 2
(haut) df = 25 Mpc 3× 10−8 300 2
Table 5.1 – Parame`tres des centres diffuseurs utilise´s dans la figure 5.3 : les valeurs de la densite´ de centres
diffuseurs n, l’intensite´ moyenne du champ magne´tique au sein de l’objet B, la longueur de cohe´rence λB et la
taille caracte´ristique r sont e´crites pour les courbes du bas et du haut. Pour les filaments de grandes structures,
la valeur indique´e est celle de l’inter-se´paration df entre deux filaments.
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ceux choisis pour la ﬁgure 5.1. Cette ﬁgure illustre les diﬀe´rentes natures de l’Univers par rapport
a` la diﬀusion des rayons cosmiques (opaque, translucide et transparents) sous un autre point de
vue. La distance a` la dernie`re surface de diﬀusion d pour nos quatre types de centres diﬀuseurs
sont repre´sente´es dans la partie droite de la ﬁgure 5.3.
5.1.2 Prise en compte d’effets d’inhomoge´ne´ite´s des grandes structures
Les re´sultats pre´ce´dents doivent eˆtre corrige´s pour prendre en compte les eﬀets d’inhomo-
ge´ne´ite´s lorsque les distances conside´re´es sont infe´rieures a` 100 Mpc (au-dela`, l’Univers peut
eˆtre conside´re´ comme homoge`ne). Nous allons e´tudier ce cas de fac¸on analytique d’abord, puis
a` l’aide de simulations nume´riques.
Discussion analytique
Pour commencer, on peut faire l’hypothe`se que tous les centres diﬀuseurs sont regroupe´s
dans les ﬁlaments de grandes structures. On va donc conside´rer a` pre´sent les ﬁlaments comme
les “boˆıtes noires” d’ou` la particule ressort au bout d’un certain temps et avec une certaine
de´ﬂexion angulaire. La distance typique entre deux interactions devient ainsi de l’ordre de df et
non plus de di (avec un terme correctif que nous expliciterons plus loin). Au sein d’un ﬁlament,
les rayons cosmiques peuvent subir plusieurs interactions avec les centres diﬀuseurs pre´sents. Il
faut donc calculer le temps de retard ainsi que la de´ﬂexion cumule´s pour toutes ces interactions,
pour obtenir au ﬁnal les parame`tres δθi|f et δti|f a` la sortie du ﬁlament, qui sont ne´cessaires a`
l’application notre mode`le. Ces deux parame`tres de´pendent du nombre d’interactions Nint|f avec
les centres diﬀuseurs dans le ﬁlament.
Si les centres diﬀuseurs sont regroupe´s dans les ﬁlaments de grandes structures, et que ces
derniers ont un facteur de remplissage moyen dans l’Univers de ff ∼ 5%, on peut e´crire que la
densite´ des centres diﬀuseurs au sein des ﬁlaments est de
ni|f =
Ni
Vf
=
Ni
ff V
=
ni
ff
, (5.8)
ou` Ni de´signe le nombre de centres diﬀuseurs dans un volume d’Univers V et Vf le volume
occupe´ par les ﬁlaments. Le libre parcours moyen entre deux centres diﬀuseurs a` l’inte´rieur d’un
ﬁlament devient alors :
di|f = ffdi . (5.9)
On peut remarquer que si les halos magne´tise´s remplissent entie`rement le ﬁlament, il ne
sera pas ne´cessaire de prendre en compte ces interactions multiples au sein de la structure
et d’apporter des corrections aux parame`tres de temps et de de´ﬂexion. On pourra en eﬀet
conside´rer que les ﬁlaments sont des centres diﬀuseurs a` part entie`re. Dans cette situation, on
e´crit d’abord que le facteur de remplissage des halos dans les ﬁlaments est de fi|f = fi/ff , avec
fi ≃ (4/3)niσiri le facteur de remplissage moyen des centres diﬀuseurs i dans l’Univers. En eﬀet,
fi|f = Vi/Vf = (Vi/V )(V/Vf) = fi/ff , avec Vi et Vf les volumes occupe´s par les centres diﬀuseurs
et les ﬁlaments dans un volume d’Univers V . Les ﬁlaments sont comple`tement emplis par les
halos lorsque fi|f & 1 ou` encore (4/3)niσiri & ff .
Sous l’hypothe`se que la particule subit un angle de de´ﬂexion tre`s petit par rapport a` l’unite´ a`
chaque interaction, nous pouvons e´crire le nombre d’interactions au sein d’un ﬁlament de rayon
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rf de la fac¸on suivante :
Nint|f =
r¯f
ffdi
, (5.10)
ou` r¯f est la taille transverse caracte´ristique du ﬁlament (voir le de´but de la section A.2). On
peut alors calculer l’angle de de´ﬂexion et le temps de retard par rapport a` la ligne droite a` la
sortie du ﬁlament :
δθ2i|f = Nint|fδθ
2
i , (5.11)
δti|f = Nint|fδti + δθ
2
i|f
r¯f
6c
. (5.12)
Ici, δθi et δti repre´sentent respectivement l’angle de de´ﬂexion et le temps de retard dus a` une
interaction avec un centre diﬀuseur de type i, comme nous l’avons calcule´ dans la section A.2.
Dans le re´gime diﬀusif pour lequel on aurait plutoˆt δθ2i ∼ 1, la particule eﬀectue une marche
ale´atoire. Si le libre parcours moyen dans le ﬁlament di|f = ffdi est tre`s petit par rapport au
rayon rf de ce dernier, les formules analytiques de la propagation diﬀusive dans un ﬁlament
s’appliquent (annexe A.2). La particule rebondit donc sur le ﬁlament et ressort en un temps de
traverse´e rf/c a` une distance ∼ (ffdi/rf)1/2rf de son point d’impact.
Pour ce qui est du libre parcours moyen global entre deux interactions di,f , nous avons de´ja`
e´voque´ qu’il e´tait de l’ordre de df , la distance typique entre deux ﬁlaments. Plus pre´cise´ment,
on peut e´crire que :
di,f ≃ df
1− exp(−Nint|f)
, (5.13)
ou` le de´nominateur donne la probabilite´ de rencontrer un centre diﬀuseur a` l’inte´rieur d’un
ﬁlament. Nous avons maintenant les expressions de di,f , δθi|f et δti|f qui devraient en principe
suﬃre pour calculer les observables essentiels pour le transport dans un milieu inhomoge`ne tel
que nous le de´crivons. Les applications nume´riques nous donnent :
Nint|f ≃ 1.3
(
r¯f
2Mpc
)(
ff
0.05
)−1( di
32Mpc
)−1
. (5.14)
Pour les valeurs utilise´es dans cette application, on a fi|f = fi/ff = 0.83 : les halos remplissent
comple`tement les ﬁlaments. Ceci signiﬁe que pour des valeurs plus e´leve´es de ri ou ni, on doit
conside´rer que les centres diﬀuseurs sont les ﬁlaments eux-meˆmes, avec les grandeurs moyennes
df , rf et Bf que nous avons pre´sente´es dans la section A.2. Par contre, si ri ou ni ont des valeurs
infe´rieures, on devra utiliser le sche´ma d’interactions multiples explicite´ ci-dessus.
On peut enﬁn ve´riﬁer que pour les distances tre`s grandes par rapport a` df , le nombre d’in-
teractions (donc le temps de retard et la de´ﬂexion angulaire) convergent vers les valeurs que
l’on obtient dans le cas homoge`ne (du moins pour la propagation rectiligne). En eﬀet, le facteur
de remplissage des ﬁlaments peut s’e´crire en fonction de rf et de df : ff ≃ (π/2)rf/df . Sur une
distance d, la particule va donc subir Nint|fd/df ≃ d/di interactions. De fac¸on qualitative, ceci
signiﬁe que le nombre d’interactions au sein de chaque ﬁlament traverse´ compense l’absence d’in-
teractions dans les vides. L’eﬀet de regroupement des centres diﬀuseurs doit donc eˆtre important
sur des e´chelles de distances . 100− 200 Mpc, car la distance entre les ﬁlaments est de l’ordre
de 30 Mpc. Au-dela` de 100− 200 Mpc, on peut appliquer les re´sultats du cas homoge`ne.
On ne peut pas exclure a priori qu’une description encore plus re´aliste de la distribution des
centres diﬀuseurs produise une loi de probabilite´ sophistique´e sur les distances d’interactions.
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On pourrait alors voir apparaˆıtre des eﬀets non standards comme de la diﬀusion anormale.
Les simulations Monte Carlo que nous allons de´crire dans la suite tentent de mode´liser une
distribution plus “re´aliste” des centres diﬀuseurs et de donner des estimations quantitatives sur
le transport des particules dans les milieux inhomoge`nes.
Etude nume´rique
Nous avons fait propager des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie en adaptant le code que
nous avons pre´sente´ dans la section 3.6. Nous distribuons les centres diﬀuseurs selon la densite´
de matie`re, en utilisant a` nouveau un cube de simulation cosmologique fourni par Ste´phane
Colombi. Le cube est constitue´ de 2563 cellules et a une taille de 280 Mpc de coˆte´, ce qui
donne une re´solution de 1.1 Mpc. Nous adoptons deux mode`les de distribution pour les centres
diﬀuseurs : un premier ou` la densite´ des halos magne´tise´s est proportionnelle a` la densite´ de
matie`re, et un second plus contraste´, ou` la densite´ de halos nh suit celle de la matie`re ρ, sauf
dans les re´gions ou` ρ < 0.5〈ρ〉, ou` l’on force nh = 0.
Figure 5.4 – Distribution de centres diffuseurs (en blanc) dans les grands structures de l’Univers, pour un
mode`le ou` leur densite´ suit celle de la matie`re (le contraste de densite´ de matie`re est repre´sente´ en couleurs).
L’e´paisseur de cette coupe est de 1.1Mpc et la densite´ moyenne de centres diffuseurs de 10−2Mpc−3.
La ﬁgure 5.4 montre un exemple de distribution des centres diﬀuseurs (pour le premier
mode`le de distribution) dans une coupe du cube de simulation. Le regroupement des centres
diﬀuseurs dans les ﬁlaments des grandes structures apparaˆıt de fac¸on e´vidente, mais on constate
que certains objets se retrouvent dans des re´gions de densite´ faible, a` cause du volume important
occupe´ par ces re´gions. Par mesure de simplicite´, nous mode´lisons les centres diﬀuseurs comme
des cubes de la taille d’une cellule de la grille de simulation. Chaque cellule est donc occupe´e
par un ou ze´ro centre diﬀuseur. Nous suivons ensuite la propagation de rayons cosmiques de
diﬀe´rentes e´nergies en utilisant la me´thode de´crite dans la section A.3.
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Figure 5.5 – Nombre moyen d’interactions avec les centres diffuseurs en fonction de la distance parcourue en
un temps tmax(E). Les courbes de diffe´rentes couleurs repre´sentent les particules d’e´nergies croissantes (de haut
en bas) indique´es dans la le´gende. Nous repre´sentons en tirets nos re´sultats nume´riques pour une population de
centres diffuseurs distribue´s de fac¸on homoge`ne, et en traits pleins le cas inhomoge`ne, ou` la densite´ des centres
diffuseurs suit celle de la matie`re. Les pointille´s indiquent les valeurs obtenues pour le calcul analytique dans le
cas d’une propagation non diffusive. La densite´ de centres diffuseurs est telle que di = 32Mpc, et chaque halo a
un champ magne´tique d’intensite´ Bi = 3 · 10−8G et de longueur de cohe´rence λi = 100 kpc (en tenant compte
de la ge´ome´trie cubique des centres diffuseurs de notre simulation, ceci correspond a` des halos sphe´riques de de
rayon 1Mpc, avec Bi = 2.7× 10−8G et λi = 100 kpc).
Un premier re´sultat important de ces simulations est que la distance a` la premie`re interaction
est globalement plus grande que dans le cas d’une distribution homoge`ne de centres diﬀuseurs.
L’e´cart entre les deux distances est de 40% pour le premier mode`le de distribution et de 60%
pour le mode`le contraste´, mais ne de´pend pas fortement de la densite´ des centres diﬀuseurs.
Un deuxie`me eﬀet notable est relie´ a` l’environnement de la source : si celui-ci est dense, on
s’attend a` ce que la densite´ locale de centres diﬀuseurs soit e´leve´e et que les particules subissent
plusieurs interactions dans les premiers me´gaparsecs de leur parcours. En eﬀet, nous remarquons
que la distribution de la distance de premie`re interaction ne suit pas une simple loi exponentielle
comme dans un cas homoge`ne, mais pre´sente un pic a` un me´gaparsec, avant de de´croˆıtre de
fac¸on exponentielle. Ces interactions supple´mentaires n’aﬀecteront pas la de´ﬂexion angulaire
totale vue par le de´tecteur, puisque 1 Mpc vu a` une distance de 100 Mpc ne sous-tend qu’un
angle de 0.6◦. Le temps de retard associe´ a` ce de´placement est relativement faible, de l’ordre de
δt ≃ rδ2/(2c) ≃ 180 yr (r/1Mpc)(δ/0.6◦)2 (r repre´sente ici la taille de la structure dans laquelle
se trouve la source, et δ est l’angle de de´ﬂexion associe´ au de´placement dans cette structure).
On peut voir cet eﬀet dans la ﬁgure 5.5, ou` nous pre´sentons le nombre d’interactions moyen
en fonction de la distance parcourue, pour diﬀe´rentes e´nergies. Les tirets correspondent aux
valeurs obtenues pour une distribution homoge`ne des centres diﬀuseurs ; on peut remarquer que
le nombre d’interactions s’annule en meˆme temps que la distance. Par contre, les traits pleins
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qui repre´sentent le cas ou` la densite´ de centres diﬀuseurs suit celle de la matie`re, s’e´cartent de
cette tendance et convergent vers un nombre d’interactions ﬁxe´ tournant autour de 2. Ce nombre
de´pend en fait de la densite´ locale autour de la source et a une variance de l’ordre de l’unite´.
Pour une source situe´e dans un environnement de densite´ moyenne, le nombre de ces interactions
supple´mentaires est ne´gligeable.
Cette ﬁgure montre aussi que le nombre d’interactions dans le cas inhomoge`ne converge vers
le cas homoge`ne au bout d’une distance & 100 − 200 Mpc, comme nous nous y attendions.
Pour les e´nergies les plus hautes (E = 1019.7 eV et E = 1020 eV), nous remarquons un le´ger
de´calage entre la pre´diction analytique de di et le calcul nume´rique dans le cas homoge`ne : cette
diﬀe´rence provient de la ge´ome´trie cubique du centre diﬀuseur. A` plus basse e´nergie (notamment
pour E = 1019 eV, les particules diﬀusent sur les diﬀe´rents centres, comme le de´montre la pente
plus forte de la courbe en tirets noirs. On peut ve´riﬁer en particulier que Nint ∼ (l/di)2 comme
pre´vu. A` tre`s grandes distances, cette relation ne tient plus car nous arreˆtons la propagation de
nos particules au-dela` d’un temps tmax : ainsi, de moins en moins de particules peuvent parcourir
des distances supe´rieures a` ∼ (ctmax)1/2d1/2i . Les calculs nume´riques pour le second mode`le de
distribution des centres diﬀuseurs montrent les meˆmes tendances.
Ces simulations peuvent eˆtre utilise´es pour e´valuer l’angle de de´ﬂexion moyen attendu en
fonction de l’e´nergie, ce qui serait directement comparable aux observations. Nous de´taillerons
ces re´sultats dans la section suivante.
Pour re´sumer, les eﬀets d’une distribution inhomoge`ne des centres diﬀuseurs sont les sui-
vants : lorsque ces derniers sont en corre´lation avec les grandes structures, la loi de probabilite´
de premie`re interaction et le nombre d’interactions s’e´cartent des valeurs obtenues pour le cas
homoge`ne, pour des distances infe´rieures a` environ 100 Mpc. Cette diﬀe´rence de´pend de plusieurs
facteurs, dont en particulier l’environnement de la source, et le biais entre la distribution des
centres diﬀuseurs et celle de la matie`re. Malgre´ tout, pour des e´chelles de distance supe´rieures a`
100 Mpc, et dans un re´gime de faible de´ﬂexions, on retrouve les re´sultats du cas homoge`ne que
nous avons discute´ dans la section pre´ce´dente.
Les interactions supple´mentaires dans l’environnement de la source – si ce dernier est suf-
ﬁsamment dense pour eˆtre peuple´ de centres diﬀuseurs – peut accroˆıtre le´ge`rement le temps
de retard, mais ne modiﬁera pas la de´ﬂexion angulaire totale de fac¸on conse´quente. En re´gime
diﬀusif, les interactions on lieu sur les ﬁlaments si la longueur d’interaction dans les ﬁlaments
est plus petite que la taille de ces derniers, ou sur des centres diﬀuseurs dans le cas contraire.
5.2 Conse´quences sur le transport des rayons cosmiques
Nous allons maintenant utiliser cet outil pour pre´dire les observables (images angulaires,
anisotropie dans le ciel...) ne´cessaires a` la compre´hension de la phe´nome´nologie des rayons cos-
miques de ultra-haute e´nergie. Graˆce a` la mise en œuvre simple de ce mode`le, nous allons pouvoir
e´tudier les eﬀets d’une grande varie´te´ de parame`tres – qui vont de´cider que le transport est dans
tel ou tel re´gime – sur ces observables.
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5.2.1 Spectre propage´
Il est assez probable que le spectre en e´nergie d’une source particulie`re soit modiﬁe´ par la
pre´sence de centres diﬀuseurs fortement magne´tise´s, comme le proposent Stanev et al. (2003).
Grossie`rement, on devrait observer une coupure en dessous de l’e´nergie Ec de´ﬁnie telle que
δθ2i < 1 pour E > Ec et δθ
2
i ∼ 1 a` basse e´nergie.
Par contre, le spectre en e´nergie rec¸u d’un ensemble de sources devrait eˆtre similaire a` celui
correspondant a` une propagation rectiligne, a` cause des eﬀets de moyenne sur l’ensemble des
ﬂux et sur l’ensemble des centres diﬀuseurs. Cette aﬃrmation est valable si le “the´ore`me de
propagation” de Aloisio & Berezinsky (2004) s’applique (voir l’annexe A.1.4), et si les eﬀets
d’horizon magne´tique sont ne´gligeables, i.e. si la distance entre deux sources n
−1/3
s est infe´rieure
a` celle de pertes d’e´nergie et a` la longueur de diﬀusion. Dans les autres cas, il faut calculer le
spectre en utilisant les formulations de Berezinsky & Gazizov (2006) (annexe A.1.4) – avec le
coeﬃcient de diﬀusion que nous allons expliciter.
Si l’on suppose que le processus de diﬀusion suit la loi normale 〈r2〉 = 2Dt, on peut calculer
le coeﬃcient de diﬀusion en utilisant des arguments de marche ale´atoire. En particulier, si l’on
ne´glige le temps passe´ dans la structure magne´tise´e lors de l’interaction, le coeﬃcient de diﬀusion
de´pend de la longueur de diﬀusion selon la formule classique (e´quation A.11) : D = ldeflexc, ou`
ldeflex a e´te´ de´ﬁnie dans l’e´quation (5.5).
Si la particule diﬀuse a` l’inte´rieur de la structure lors d’une interaction, elle va y rester
conﬁne´e pendant un certain temps et en ressortira en sens inverse avec un eﬀet “miroir”, comme
nous l’avons vu dans l’annexe A.2. Conside´rons par simplicite´ un seul centre diﬀuseur. En prenant
en compte l’eﬀet du temps de re´sidence dans la structure, le temps total mis par la particule
pour eﬀectuer N pas de sa marche ale´atoire devient Ndi(1+δtic/di)/c. Le coeﬃcient de diﬀusion
D sera ainsi diminue´ d’un facteur (1 + δtic/di). Comme le temps de re´sidence δti ≃ ri/c est
plus petit que la distance typique di entre deux centres diﬀuseurs, cette correction ne sera pas
pre´dominante. D’autre part, on peut noter qu’il suﬃt de deux interactions a` eﬀet “miroir” pour
rendre la de´ﬂexion isotrope, donc D sera encore diminue´ d’un facteur 2. L’ensemble de ces deux
corrections restent de l’ordre de l’unite´.
On peut esquisser rapidement l’e´volution du coeﬃcient de diﬀusion en fonction de l’e´nergie :
a` basse e´nergie (typiquement autour de E . 1018 eV selon les parame`tres qui caracte´risent les
centres diﬀuseurs), D ne de´pend pas de l’e´nergie, car ldeflex correspond simplement au libre
parcours moyen d. Dans le re´gime de plus haute e´nergie, D ∝ E2 car ldeflex ∝ δθ−2i ∝ r2L. Notons
que cette e´volution de D en fonction de E diﬀe`re de celle, plus classique, que nous avons vue dans
le chapitre 4 : a` basse e´nergie, nous ne sommes pas dans un re´gime de diﬀusion de Kolmogorov
comme dans le cas de de´ﬂexions continues, puisqueD est inde´pendant de E. Dans cette situation,
nous ne nous attendons pas a` observer d’eﬀets d’horizon magne´tique, contrairement a` ce que
nous avons vu dans le chapitre 4.
Ajoutons que l’inﬂuence d’un possible champ magne´tique extra-galactique diﬀus BIGM dans
l’Univers peut eˆtre ne´glige´ sans proble`me, meˆme a` une e´nergie de l’ordre de E = 1018 eV, tant que
BIGM . 10
−11G, car le rayon de Larmor sera alors de l’ordre de rL ≃ 100Mpc
(
E/1018 eV
)×(
BIGM/10
−11G
)−1
.
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5.2.2 De´flexion angulaire et temps de retard
Nous allons calculer la de´ﬂexion angulaire et le temps de retard re´sultant de la propagation
des particules dans les re´gimes ou` l’Univers paraˆıt transparent, translucide et opaque a` la dif-
fusion des rayons cosmiques. Nous pre´senterons aussi a` la ﬁn de cette section les re´sultats que
nous obtenons pour ces parame`tres a` l’aide de nos simulations nume´riques.
Re´gime transparent
Le re´gime transparent, dans lequel lmax < d < ldeflex, est tre`s simple en matie`re de propa-
gation : la plupart des particules se propagent en ligne droite sans interagir avec des centres
diﬀuseurs dans le milieu intergalactique. L’angle de de´ﬂexion ﬁnal et le temps de retard par
rapport a` une propagation rectiligne sont donc quasi-nuls, et on s’attend a` voir les sources des
particules dans leur direction d’arrive´e. Ceci n’est plus le cas pour les sources de type sursau-
tantes comme les sursauts gamma qui, comme nous le verrons dans la section 5.2.5 peuvent
introduire une dispersion dans les temps d’arrive´e des e´ve´nements et donc une de´corre´lation
temporelle entre l’observation de la source en rayons cosmiques et en autres particules (photons,
neutrinos, ondes gravitationnelles). On peut aussi avoir ce meˆme eﬀet si le temps de vie de la
source est limite´e, comme nous le verrons dans la section 6.3.1 du chapitre suivant.
La pre´sence d’un champ magne´tique extra-galactique diﬀus dans tout le volume de l’Univers
pourrait induire une de´ﬂexion angulaire supple´mentaire qui expliquerait l’absence de sources
dans la direction d’arrive´e des e´ve´nements de plus haute e´nergie. L’inﬂuence d’un tel champ a
e´te´ discute´ dans plusieurs travaux re´cents (Dolag et al. 2005; Kang et al. 2007; Takami & Sato
2007; Sigl et al. 2004), et peut eˆtre pris en compte facilement dans notre traitement nume´rique,
comme nous en discuterons plus loin.
Le champ magne´tique de la Galaxie peut aussi jouer un roˆle dans la de´ﬂexion des particules
de plus haute e´nergie (voir section 3.2). Les mode`les existants sugge`rent que l’angle typique de
de´ﬂexion aux e´nergies extreˆmes (E ∼ 1020 eV) est de l’ordre de quelques degre´s (Alvarez-Mun˜iz
et al. 2002; Kachelrieß et al. 2007; Takami & Sato 2008). Il faut cependant eˆtre conscient de la
complexite´ de la structure magne´tique Galactique et du faible nombre d’observations existantes.
Les mode`les de champ magne´tique de notre Galaxie sont des approximations simples et les angles
de de´ﬂexion peuvent eˆtre plus importants en re´alite´, notamment s’il existe un halo magne´tise´
e´tendu autour du disque Galactique.
Enﬁn, dans l’hypothe`se que la majorite´ des particules a` ultra-haute e´nergie sont des noyaux
lourds, comme l’Observatoire Pierre Auger semble le conﬁrmer (Unger et al. 2007), on devrait
aussi obtenir une de´ﬂexion plus importante.
Re´gime opaque
Le re´gime opaque de´ﬁni par τ > τeff > 1 correspond a` la situation ou` les rayons cosmiques
diﬀusent de la source au de´tecteur comme dans un jeu de billard ale´atoire, et la de´ﬂexion sera
de l’ordre de l’unite´. Notons qu’il est possible qu’une distribution re´aliste du champ magne´tique
conduisent a` des lois de diﬀusion plus complexes que dans le cas d’une marche ale´atoire clas-
sique. Ces lois pourraient notamment de´pendre du temps de conﬁnement des particules dans les
structures magne´tise´es, et correspondraient alors aux processus de diﬀusion anormale comme les
vols de Le´vy, cf. Ball et al. (1987) et Bouchaud & Georges (1990).
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Re´gime translucide
Le re´gime interme´diaire pour lequel d < lmax < ldeflex est inte´ressant car elle produit une
de´ﬂexion angulaire typique infe´rieure a` l’unite´, mais qui pourrait eˆtre suﬃsante pour expliquer
l’absence de contrepartie dans la direction d’arrive´e des rayons cosmiques.
La de´ﬂexion angulaire totale e´tant petite, le transport pourra eˆtre vu comme quasi-ballistique,
avec un temps de retard par rapport a` la propagation parfaitement rectiligne. Pour calculer le
temps de retard et la de´ﬂexion angulaire cumule´s, on utilise les formules pre´sente´es dans l’an-
nexe A.2 pour le cas des faibles de´ﬂexions (e´quations A.26 et A.28). A` chaque interaction avec
un centre diﬀuseur i, la particule est de´ﬂe´chie de δθi avec un retard de δti. On rajoute a` ces
quantite´s la de´ﬂexion et le retard moyens dus au fait que la particule ne se propage pas en ligne
droite entre la source et le de´tecteur. En notant δα la de´ﬂexion angulaire typique vue par le
de´tecteur entre la direction d’arrive´e et la source du rayon cosmique, on peut e´crire le temps
de retard associe´ au de´placement transverse par rapport a` la ligne de vise´e : lδα2/(4c), ou` l est
la distance a` la source (Alcock & Hatchett 1978). Dans la limite ou` la profondeur optique est
grande (τ > 1) cet angle δα2 peut s’e´crire (Alcock & Hatchett 1978) :
δα2 =
τ
3
δθ2i . (5.15)
En moyenne, la particule subit une interaction a` chaque pas de taille d, avec une probabilite´
d/di de rencontrer une structure de type i. Le temps de retard total et la de´ﬂexion acquis sur
un parcours de longueur l s’e´crivent donc :
δα2 =
τ
3
∑
i
d
di
δθ2i , (5.16)
δt ≃ τ
∑
i
d
di
δti +
lδα2
4c
. (5.17)
Pour ﬁxer les ide´es, conside´rons le cas ou` un seul type de centres diﬀuseurs inﬂuence la
propagation. La de´ﬂexion angulaire typique s’e´crit alors (toujours en supposant τ > 1) :
δα ≃ 1.7◦
(τ
3
)1/2( r¯i
2Mpc
)1/2( Bi
10−8G
)(
λi
0.1Mpc
)1/2( E
1020 eV
)−1
, (5.18)
ou` r¯i est la taille caracte´ristique du centre diﬀuseur (voir le de´but de l’annexe A.2). Le temps
de retard associe´ s’exprime :
δt ≃ 7.0 · 104 yrs
(
l
100Mpc
) (
δα
1.7◦
)2
. (5.19)
Le second terme dans la partie droite de l’e´quation (5.17) domine en eﬀet largement sur le
premier. On peut facilement ve´riﬁer que la relation entre δα2 (valeur eﬃcace de l’angle entre
la ligne de vise´e a` la source et la vitesse de la particule atteignant le de´tecteur) et δθ2 (valeur
eﬃcace de l’angle de de´ﬂexion a` chaque interaction avec un centre diﬀuseur) reste identique dans
la limite τ < 1. De plus amples de´tails sur la formation d’images angulaire seront donne´s dans
la section 5.2.3.
La profondeur optique pour la diﬀusion des rayons cosmiques est lie´e a` la distance et aux
caracte´ristiques ge´ome´triques des centres diﬀuseurs selon l’e´quation (5.4). L’angle de de´ﬂexion
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calcule´ en (5.18) peut donc devenir non ne´gligeable pour certains parame`tres liste´s dans la
section 3.7. Les centres diﬀuseurs e´tant des re´gions fortement magne´tise´es, probablement souvent
associe´es a` des objets actifs comme des radio-galaxies, il est possible qu’on les confonde avec les
sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, s’ils sont place´s sur la ligne de vise´e. On
pourrait alors concevoir un sce´nario “ironique” ou` des rayons cosmiques seraient acce´le´re´s dans
des sursauts gamma mais seraient diﬀuse´s ensuite par des lobes magne´tise´s de radio-galaxies. Ce
dernier serait interpre´te´ comme la source de ces particules, car ce serait le seul objet actif observe´
dans leur direction d’arrive´e. Une fac¸on de de´masquer cet eﬀet serait de mesurer la distance
typique d a` laquelle se trouvent ces objets. Celle-ci devrait eˆtre signiﬁcativement infe´rieure a` la
distance caracte´ristique aux sources lmax.
Re´sultats des simulations nume´riques
Nous avons utilise´ les simulations nume´riques de´crites dans la deuxie`me partie de la sec-
tion 5.1.2 aﬁn de calculer les de´ﬂexions angulaires dues au champ magne´tique inhomoge`ne a`
e´chelle locale, et pour ve´riﬁer la validite´ des re´sultats pre´ce´dents a` l’e´chelle ou` l’Univers paraˆıt
inhomoge`ne. Pour chaque distance l a` la source, nous tirons ale´atoirement un certain nombre de
points sur une grande sphe`re de rayon l centre´e sur la source. A` chaque point, nous plac¸ons une
petite sphe`re qui simule un de´tecteur. Nous devons avoir suﬃsamment de petites sphe`res pour
de´tecter un signal conse´quent, mais elles ne doivent pas se superposer, pour e´viter de surestimer
le ﬂux rec¸u sur la grande sphe`re de rayon l. A` chaque fois que la trajectoire d’une particule
coupe une des petites sphe`res, on note l’angle entre sa direction d’entre´e et la direction de la
source. Par ite´ration sur l’ensemble des particules et sur toutes les petites sphe`res, on reconstruit
la distribution des de´ﬂexions angulaires.
Les re´sultats de cette me´thode sont pre´sente´s dans la ﬁgure 5.6 pour diﬀe´rentes e´nergies
de rayons cosmiques, et pour des centres diﬀuseurs distribue´s de fac¸on inhomoge`ne comme
nous l’avons de´crit dans la section 5.1.2. Chaque cellule de la grille cubique contenant un centre
diﬀuseur est dote´ d’un champ magne´tique d’intensite´ Bi = 3×10−8G et de longueur de cohe´rence
λi = 100 kpc. Comme les cellules sont cubiques, de coˆte´ 1.1 Mpc, la de´ﬂexion produite par ces
cases sera e´quivalente a` celle obtenue pour une cellule sphe´rique de rayon 1 Mpc et de champ
magne´tique Bi = 2.7 × 10−8G. Les valeurs pre´sente´es dans la ﬁgure 5.6 ont e´te´ calcule´es aux
distances suivantes : 1000Mpc pour E = 1019 eV, 600Mpc pour E = 1019.3 eV, 400Mpc pour
E = 1019.7 eV et 90Mpc pour E = 1020 eV. Ces distances correspondent grossie`rement aux
valeurs de lmax(E) : ce sont donc les distances caracte´ristiques a` la source.
A` une e´nergie de E = 1020 eV, les de´ﬂlexions moyennes et me´dianes sont de l’ordre de 3◦ et
2.6◦ respectivement. A` E = 1019.7 eV, les valeurs atteignent 12◦ et 11.5◦, et augmentent encore a`
plus basse e´nergie. Ces valeurs sont infe´rieures d’environ 30% a` celles calcule´es analytiquement
dans l’e´quation (5.18). Cette divergence peut provenir de la le´ge`re diﬀe´rence dans le nombre
d’interactions subies par la particules dans une distribution inhomoge`ne de centres diﬀuseurs
(voir ﬁgure 5.5). La ge´ome´trie cubique des centres diﬀuseurs dans nos simulations peut aussi
contribuer a` alte´rer les re´sultats. L’amplitude de ces de´ﬂexions peut bien suˆr aussi varier en
fonction des parame`tres choisis pour mode´liser les centres diﬀuseurs.
Ainsi, dans le cas de sources a` e´mission continue, des centres diﬀuseurs standards (di =
30Mpc and Bi = 10
−8G) produiraient des de´ﬂexions angulaires assez grandes (10◦ sur une dis-
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Figure 5.6 – Histogramme des angles de de´flexion pour les e´nergies de rayons cosmiques indique´es. Les valeurs
ont e´te´ calcule´es pour des distances diffe´rentes pour chaque e´nergie : 1000Mpc pour E = 1019 eV, 600Mpc pour
E = 1019.3 eV, 400Mpc for E = 1019.7 eV et 90Mpc pour E = 1020 eV. Comme dans les calculs pre´ce´dents, la
densite´ des centres diffuseurs est choisie telle que di = 32Mpc. Chaque centre diffuseur est dote´ d’un champ
magne´tique d’intensite´ Bi = 3 · 10−8G et de longueur de cohe´rence λi = 100 kpc (a` cause de la ge´ome´trie cubique
des cellules, cela correspond a` un champ de Bi = 2.7×10−8G et λi = 100 kpc dans une cellule sphe´rique de rayon
1Mpc).
tance l = lmax pour une e´nergie de E = 4×1019 eV) pour empeˆcher la de´tection des sources dans
la direction d’arrive´e des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. La limite infe´rieure d’e´nergie
E ∼ 4 × 1019 eV est couramment usite´e par les expe´riences pour chercher les contreparties. La
forte e´volution de δθ avec l’e´nergie provient de la forte e´volution de lmax en E pre`s du seuil
de production de pions. Ceci sugge`re qu’on devrait trouver des contreparties si l’on se place a`
suﬃsamment haute e´nergie, ce qui bien suˆr demande une statistique pousse´e. Le cas des sources
sursautantes sera discute´ dans la section 5.2.5.
5.2.3 Images angulaires
La physique de la formation des images angulaires a e´te´ e´tudie´e en de´tail dans les travaux de
Waxman & Miralda-Escude´ (1996) et Harari et al. (2002b), dans le cas de champs magne´tiques
irre´guliers omnipre´sents. Dans notre mode`le, on peut s’attendre a` ce que des eﬀets diﬀe´rents
apparaissent lorsque le caracte`re discret des centres diﬀuseurs ne peut plus eˆtre ne´glige´. Ce sera
le cas lorsque τ . 1, car la profondeur optique τ donne aussi une indication de la couverture
d’une re´gion du ciel par les centres diﬀuseurs.
Dans la limite τ ≫ 1 (re´gime translucide voire opaque si la de´ﬂexion n’est pas trop im-
portante), on peut utiliser les re´sultats de Waxman & Miralda-Escude´ (1996) et Harari et al.
(2002b) en re´-exprimant les quantite´s de´ﬁnies dans leur e´tude pour les adapter a` notre situation.
129
Un point qui nous inte´resse particulie`rement est la forme de l’image angulaire. Comme l’ont de´-
montre´ les auteurs pre´ce´dents, on rencontrera deux cas extreˆmes selon que les trajectoires qui
relient la source au de´tecteur sont corre´le´es ou non dans le milieu diﬀusif. Si les trajectoires sont
de´corre´le´es, l’image sera centre´e sur la source et e´largie d’un angle δα. Sinon, l’image apparaˆıtra
de´place´e de la position de la vraie source d’un angle δα, avec une petite dispersion. Dans la
limite ou` τ ≫ 1, on retrouvera ces eﬀets sous les conditions : lδα ≫ λi (trajectoires de´corre´le´es)
et lδα ≪ λi (trajectoires corre´le´es), avec l la distance a` la source et λi la longueur de cohe´rence
du champ magne´tique dans le centre diﬀuseur. Harari et al. (2002b) montrent que la distortion
de l’image ne modiﬁe pas en moyenne le ﬂux rec¸u de la source dans ces deux cas limites. En par-
ticulier, cela signiﬁe que la pre´sence de centres diﬀuseurs ne modiﬁe pas le nombre d’e´ve´nements
attendu ; seule la disposition angulaire de ces e´ve´nements multiples est perturbe´e.
On peut calculer le rapport lδα/λi pour nos parame`tres standards des centres diﬀuseurs
(e´quation 5.4) :
lδα
λi
≃ 29
(
l
100Mpc
)(
δα
1.7◦
)(
λi
100 kpc
)−1
. (5.20)
Comme λi n’exce´dera jamais quelques centaines de kiloparsecs, on peut remarquer qu’on sera
ge´ne´ralement dans le cas lδα > λi et que les images angulaires typiques devraient eˆtre e´largies
de δα et centre´es sur la position de la source.
Ainsi, dans le re´gime translucide (voire opaque si la de´ﬂexion n’est pas trop importante),
l’image de la source sera le plus souvent e´largie d’un angle δα, qui est de l’ordre d’un degre´
a` E ∼ 1020 eV pour nos parame`tres typiques de centres diﬀuseurs (e´quation 5.4). A` cause des
incertitudes inhe´rentes a` ces parame`tres, la de´ﬂexion peut eˆtre plus grande ou plus faible d’un
ordre de grandeur.
Dans le re´gime interme´diaire ou` lδα ≃ λi on peut s’attendre a` des eﬀets plus complexes,
comme la formation d’images multiples ou une ampliﬁcation du ﬂux par des phe´nome`nes de
lentille magne´tique (voir Sigl et al. 1999 pour une e´tude nume´rique de ce dernier eﬀet).
Dans la limite de faible profondeur optique (τ . 1 : re´gime transparent voire translucide)
qui est notamment attendue aux plus hautes e´nergies (E & 1020 eV), les de´ﬂexions angulaires
devraient eˆtre faibles ainsi que la distance a` la source l. On est donc dans une situation ide´ale
pour avoir lδα ≃ λi, d’apre`s l’e´quation 5.20. On va e´tudier dans ce qui suit la forme de l’image
angulaire produite dans cette limite, ainsi que les eﬀets possibles de magniﬁcation et de de´ma-
gniﬁcation du ﬂux. Nous allons voir que ces phe´nome`nes de´pendent des valeurs relatives entre
le de´placement typique lδα dans le plan du centre diﬀuseur (orthogonal a` la ligne de vise´e vers
la source), la taille ri du centre diﬀuseur et la distance typique entre deux centres diﬀuseurs
(nil)
−1/2 dans ce plan transverse.
Pour simpliﬁer, nous menons nos calculs en supposant les centres diﬀuseurs sphe´riques. Nous
montrerons que nos conclusions restent inchange´es pour le cas des ﬁlaments. Pour e´tudier la
limite τ . 1, il suﬃt de supposer qu’il y a seulement un centre diﬀuseur dans la ligne de vise´e
de la source. On suppose e´galement que la zone magne´tise´e est centre´e sur la ligne de vise´e.
La forme de l’image angulaire de´pend encore du rapport lδαi/λi. Nous allons de´montrer
dans la suite que le ﬂux rec¸u par le de´tecteur est e´gal a` celui attendu en l’absence de diﬀusion :
F0 = N˙cr/(4πl
2), tant que le centre diﬀuseur a une taille supe´rieure a` l’image apparente de la
source : δβi > δαi , ou` l’on note δβi ≡ ri/l1 le demi-angle apparent typique du centre diﬀuseur
place´ a` une distance l1 du de´tecteur. Dans le cas contraire (δβi < δαi), le ﬂux provenant de la
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source est de´magniﬁe´ par diﬀusion sur le centre.
On peut supposer que chaque e´le´ment de surface du centre diﬀuseur va diluer le ﬂux unidirec-
tionnel entrant en un faisceau d’angle solide δΩ ≃ πδθ2i (sous l’hypothe`se de faibles de´ﬂexions).
Vu de la source, on peut alors de´ﬁnir l’angle solide δΩ|s, tel que les particules e´mises sous cet
angle δΩ|s puissent eˆtre redirige´es vers le de´tecteur. Cet angle s’e´crit :
δΩ|s =
(
l1
l
)2
δΩ (5.21)
La quantite´ l1/l correspond au rapport entre le demi-angle du coˆne d’angle solide δΩ|s et δθi.
Les eﬀets lie´s a` la taille ﬁnie des centres diﬀuseurs sont explicite´s plus bas.
Parmi le ﬂux arrivant sur l’e´le´ment de surface, seule une fraction δΩd/δΩ est envoye´e vers
le de´tecteur d’angle solide δΩd = Ad/l
2
1 et de surface Ad (cet angle solide est mesure´ depuis le
centre diﬀuseur). On peut alors calculer le ﬂux rec¸u :
F =
N˙cr
4πAd
δΩd
δΩ
min
(
δΩ|s,
πr2i
l22
)
= F0min
[
1,
(
l
l1
)2 r2i
l22δθ
2
i
]
. (5.22)
Dans cette e´quation, l2 ≡ l − l1 repre´sente la distance entre la source et le centre diﬀuseur. La
taille angulaire de l’image de la source est limite´e au minimum entre l’extension produite par
de´ﬂexion et celle du centre diﬀuseur (qui est vue de la source sous un angle solide πr2i /l
2
2).
On a donc F = F0 si l’angle solide δΩ|s est infe´rieur a` l’angle solide du centre diﬀuseur vu
de la source (i.e. δαi < δβi). Ceci peut s’interpre´ter physiquement comme un phe´nome`ne de
compensation entre l’ampliﬁcation du ﬂux due a` l’image e´largie de la source et la dilution du
signal dans un faisceau d’angle solide δΩ.
Si au contraire, on a δαi > δβi, l’image de la source sera de´magniﬁe´e d’un taux F/F0 ≃
δβ2i /δα
2
i , qui correspond au rapport entre l’angle solide du centre diﬀuseur et l’angle solide que
l’image de la source aurait si le centre diﬀuseur avait une taille inﬁnie (voir ﬁgure 5.7). On peut
ge´ne´raliser ce re´sultat au cas d’un centre diﬀuseur ﬁlamentaire en remarquant que le ﬂux est
de´magniﬁe´ du rapport entre la surface du centre diﬀuseur et la surface projete´e (sur le plan du
centre diﬀuseur) du faisceau d’angle solide δΩ|s. En utilisant les parame`tres typiques pre´ce´dents
des centres diﬀuseurs et en supposant que l2 = l/2, on trouve :
δαi
δβi
≃ 0.8
(
δαi
1◦
)(
l
100Mpc
)(
ri
1Mpc
)−1
. (5.23)
Ces re´sultats prennent en compte l’inﬂuence d’un seul centre diﬀuseur sur la ligne de vise´e.
Comme la largeur du faisceau de´passe la taille apparente du centre diﬀuseur, il faut prendre en
compte la possibilite´ qu’une fraction du faisceau interagisse avec des centres diﬀuseurs en dehors
de la ligne de vise´e. Dans la limite des faibles de´ﬂexions, et en supposant toujours δαi > δβi, le
ﬂux rec¸u du de´tecteur devrait eˆtre donne´ par l’e´quation (5.22) ci-dessus, multiplie´ par le nombre
de centres diﬀuseurs dans le plan orthogonal a` la ligne de vise´e, intercepte´s par le faisceau
d’angle solide δΩ|s. Pour e´viter les e´ventuels chevauchements entre les surfaces projete´es des
centres diﬀuseurs, on se place dans le cas ou` (nil)
−1/2 > ri, c’est-a`-dire τ < 1. Le nombre de
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Figure 5.7 – Sche´ma explicatif pour comprendre l’effet de la de´magnification dans le cas ou` δαi > δβi (la
taille angulaire de l’image de la source est supe´rieure a` celle du centre diffuseur, vu du de´tecteur). En vert,
l’image virtuelle que l’on pourrait avoir en conside´rant uniquement l’angle de de´flexion duˆ au centre diffuseur,
en conside´rant que ce dernier a une extension infinie. En rouge, le flux effectivement observable. Tout le signal
virtuel (en vert) dans le pourtour du disque rouge est “perdu”, ce qui explique la de´magnification.
centres diﬀuseurs intercepte´s s’e´crit :
Ni ≃ nill22δΩ|s
≈ 0.96
(
ni
10−2Mpc−3
)(
l
100Mpc
)3(δαi
1◦
)2
. (5.24)
D’ou` l’on tire le ﬂux rec¸u de tous les centres diﬀuseurs intercepte´s dans la limite δαi > δβi :
Ftot ≃ Ni F ≃ τ F0 . (5.25)
On peut interpre´ter ce re´sultat comme suit : le nombre de centres diﬀuseurs intercepte´s est
le produit de la densite´ de surface nil et de la surface projete´e (sur le plan du centre diﬀuseur)
du faisceau d’angle solide δΩ|s. Cependant, le facteur de de´magniﬁcation est e´gal au rapport
entre la surface du centre diﬀuseur et ce dernier, donc le facteur de magniﬁcation totale est le
produit de la densite´ de surface des centres diﬀuseurs par la surface d’un centre diﬀuseur, i.e. τ .
Cet argument reste valable dans le cas de ﬁlaments.
L’e´quation (5.25) donne la de´magniﬁcation totale du ﬂux pour une source comportant un
centre diﬀuseur dans sa ligne de vise´e, dans la limite δαi > δβi et (nil)
−1/2 > ri (i.e. τ < 1).
Il est inte´ressant de noter que l’image angulaire est maintenant de´compose´e en Ni images dis-
tinctes, chacune de taille angulaire δβi et de ﬂux similaire ∼ F0τ/Ni, se´pare´es les unes des autres
d’un angle δαi.
On remarquera aussi qu’en moyenne, il n’y a ni magniﬁcation ni de´magniﬁcation du ﬂux,
comme nous nous y attendions. Dans la limite τ ≫ 1, cet eﬀet a e´te´ e´tudie´ par Harari et al.
(2002b) en particulier. Pour la limite τ < 1 que nous avons discute´e plus haut, il y a deux
possibilite´s : si δαi < δβi, l’e´quation (5.22) montre que le ﬂux reste inchange´ par diﬀusion. Si
δαi > δβi, le ﬂux de la source est de´magniﬁe´ de τ par diﬀusion, mais cette situation a une
probabilite´ ≃ τ de se produire (ceci correspond a` la probabilite´ d’avoir un centre diﬀuseur sur
la ligne de vise´e). Il y a aussi une probabilite´ 1− τ de voir la source directement (sans diﬀusion),
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avec des signaux e´chos de ﬂux τF0 associe´s a` la diﬀusion par des structures en dehors de la ligne
de vise´e. Ainsi, le ﬂux total est inchange´ en moyenne. On pourra de´partir de cette moyenne
dans certaines conﬁgurations, par exemple par eﬀet de lentille magne´tique (voir e´quation 5.20
ci-dessus et Harari et al. 2002b), ou pour des sce´narios de source particuliers, comme nous en
discuterons dans la section 5.2.5.
5.2.4 Etudes d’effets d’anisotropies dans le ciel
Nous allons e´valuer les eﬀets d’anisotropie que l’on pourrait observer dans les diﬀe´rents re´-
gimes d’opacite´ a` la diﬀusion des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Nous nous inte´ressons
notamment a` la corre´lation attendue avec la densite´ de matie`re et a` la production de multiplets.
Cas translucide
Dans les cas transparents et translucides, la de´ﬂexion angulaire est tre`s faible, donc a priori,
on devrait observer la source a` proximite´ de la direction d’arrive´e des particules, sauf si les sources
sont de type sursautantes comme on l’expliquera dans la section 5.2.5. Pour le cas translucide
plus pre´cise´ment, on peut de´ﬁnir la distance l0 pour laquelle l’angle de de´ﬂexion des particules
devient comparable au rayon a` l’inte´rieur duquel on recherche les contreparties. Comme le ﬂux
rec¸u par les sources est proportionnel a` l, on s’attend a` observer une source derrie`re les direc-
tions d’arrive´e d’une fraction l0/lmax des e´ve´nements. Ce nombre devrait eˆtre infe´rieur a` l’unite´,
puisque le contraire signiﬁerait que les de´ﬂexions angulaires sont tre`s faibles pour toutes les
sources, et que les contreparties devraient donc avoir e´te´ de´tecte´es.
Puisque les sources des protons d’e´nergie au-dela` de la coupure GZK sont force´ment situe´es
a` moins de 100 − 200 Mpc (voir section 2.6), on s’attend a` ce que la profondeur optique des
centres diﬀuseurs varie en fonction de la direction observe´e, suivant la densite´ de matie`re. Aﬁn
d’e´valuer l’inﬂuence de cette variation sur les donne´es existantes et a` venir, nous avons construit
des cartes du ciel repre´sentant la concentration de matie`re, en utilisant le catalogue de galaxies
PSCz (Saunders et al. 2000). Ce dernier repre´sente actuellement le releve´ le plus ade´quat pour
ce genre d’e´tude.
Les ﬁgures 5.8 et 5.9 pre´sentent la colonne de densite´ de matie`re baryonique inte´gre´e sur une
distance l qui vaut l = 40, 80 Mpc pour la premie`re ﬁgure et 120, 160Mpc pour la deuxie`me (on
a pris ici H0 = 70 km/s/Mpc). Aﬁn de corriger l’incomple´tude du catalogue, nous suivons les
prescriptions de Saunders et al. (2000) et lissons la distribution des galaxies a` l’aide d’un ﬁltre
gaussien variable, en utilisant la librairie HEALPix (Go´rski et al. 2005). La re´solution globale sur
l’ensemble des cartes est de l’ordre de 7◦.
En supposant que la distribution des centres diﬀuseurs ni suit celle des galaxies ng avec un
biais : ni/〈ni〉 = bi (ng/〈ng〉), on peut e´crire la profondeur optique :
τ = 〈ni〉σil
∫
dl bi (ng/〈ng〉)∫
dl ng/〈ng〉
Ng
〈Ng〉 , (5.26)
avec un pre´facteur qui correspond a` une profondeur optique moyenne (〈ni〉σil = 〈τ〉) et Ng/〈Ng〉
la densite´ de colonne normalise´e, qui est justement trace´e dans les ﬁgures 5.8 et 5.9. Ces cartes
donnent donc une estimation de la profondeur optique pour la diﬀusion des rayons cosmiques,
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Figure 5.8 – Colonne de densite´ de galaxies d’apre`s le catalogue PSCz (Saunders et al. 2000) inte´gre´e sur les
distances l = 40Mpc (haut) et l = 80Mpc (bas) en projection Mollweide. Le code couleur donne la densite´ de
colonne Ng en unite´ de densite´ de colonne moyenne 〈Ng〉 = 〈ng〉 × 160 Mpc, avec 〈ng〉 la densite´ de galaxies
moyenne. Le masque gris indique les re´gions du ciel qui ne sont pas couvertes par le catalogue PSCz.
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Figure 5.9 – Idem figure 5.9 pour des distances d’inte´gration de l = 120 Mpc (haut) et l = 160 Mpc (bas).
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dans le cas ou` les centres diﬀuseurs suivent la meˆme distribution que les galaxies, sans biais. On
a alors en eﬀet : τ = 〈τ〉Ng/〈Ng〉. Pour lire les valeurs de τ dans ces ﬁgures en utilisant cette
e´quation, il faut prendre l = 160Mpc dans la de´ﬁnition de 〈τ〉 et la valeur de Ng/〈Ng〉 donne´e
par la carte. Dans le cas d’un biais complexe, i.e bi(ng/〈ng〉) 6= 1, le contraste serait accentue´
dans les cartes 5.8 et 5.9.
On peut remarquer que ces ﬁgures donnent aussi une estimation du ﬂux attendu selon les
directions du ciel, en supposant que la densite´ de sources des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie suit celle des galaxies (avec une distribution non biaise´e par rapport a` ngal), et bien suˆr
dans le re´gime de faibles de´ﬂexions. En notant q(E) le taux de rayons cosmiques produits par
une source a` e´mission continue comme dans l’e´quation 2.39, on peut en eﬀet e´crire le ﬂux des
sources situe´es a` moins d’une distance l, par intervalle d’e´nergie et par angle solide :
dF
dΩdE
(< l) = q(E)
∫ l
0
ni dl
′ = q(E)Ng . (5.27)
Cette formule peut aussi eˆtre applique´e dans le cas de sources sursautantes en utilisant les
notations de l’e´quation 2.40.
D’apre`s l’e´quation (5.18), on a e´galement δα ∝ τ1/2, ce qui signiﬁe que ces cartes nous
donnent aussi la distribution dans le ciel des de´ﬂexions angulaires attendues. Pour des valeurs
standard de centres diﬀuseurs (e´quation 5.4), on a 〈τ〉 = 3 ; en injectant cette valeur dans
l’e´quation ci-dessus, on peut voir que selon les parties du ciel observe´, on aura τ < 1 donc de
petites de´ﬂexions, ou τ > 1, des de´ﬂexions un peu plus grandes.
Des cartes de de´ﬂexion angulaire avaient de´ja` e´te´ produites par Dolag et al. (2004) (voir
ﬁgure 3.11), en utilisant des simulations nume´riques contraintes mode´lisant l’Univers local. Le
champ magne´tique e´tait omnipre´sent (bien qu’inhomoge`ne) et ge´ne´re´ par des germes de champ a`
haut de´calage spectral. Un avantage de nos cartes par rapport a` ces travaux est de pouvoir para-
me´triser la de´ﬂexion attendue en fonction des proprie´te´s des structures diﬀusives, et donc d’eˆtre
plus ge´ne´rales. Takami et al. (2006) ont aussi construit des cartes similaires en utilisant le cata-
logue PSCz pour reconstituer le champ de densite´ de matie`re, en utilisant la relation B ∝ ρ2/3
(voir page 86). Cette loi suppose un eﬀondrement isotrope, mais nous avons longuement discute´
de la validite´ de cette approximation dans les chapitres 3 et 4. Nous avons vu notamment que
lors de la formation de structures, les eﬀets de compression et de cisaillement induisaient des lois
plus sophistique´es, avec B ∝ ρ plutoˆt qu’une puissance 2/3. Takami et al. (2006) reconstruisent
e´galement le champ de densite´ de galaxies sur certaines re´gions en redistribuant ale´atoirement
les galaxies a` partir de la densite´ a` grande e´chelle du catalogue PSCz, donc leurs cartes sont
inﬂuence´es par ces processus de reconstruction sur des e´chelles infe´rieures a` ∼ 7◦.
D’apre`s la discussion de la section 5.2.3, le ﬂux d’une source n’est ni magniﬁe´ ni de´magniﬁe´
(a` certains eﬀets de lentille pre`s) a` la traverse´e de centres diﬀuseurs, tant que la taille pre´dite
de l’image de la source ne de´passe pas celle du centre diﬀuseur. Le ﬂux sera de´magniﬁe´ dans
le cas contraire. On peut remarquer que cela ne contredit pas le the´ore`me de Liouville, qui,
applique´ a` notre situation, pre´dit qu’une distribution isotrope de sources devrait donner lieu a`
une distribution isotrope de directions d’arrive´e au de´tecteur. En eﬀet, si une re´gion particulie`re
du ciel est associe´e a` une de´ﬂexion angulaire particulie`rement grande, le ﬂux de n’importe quel
source ponctuelle sera dilue´e par de´ﬂexion a` la traverse´e de la structure. Cependant, cette de´-
ﬂexion ouvre aussi un angle solide plus grand dans le plan de la source, de fac¸on qu’un nombre
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plus important de sources peuvent contribuer, et les deux eﬀets se compensent mutuellement.
Ce phe´nome`ne a e´te´ notamment e´tudie´ par Harari et al. (1999) pour la propagation des rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie dans le champ magne´tique Galactique.
Cas opaque
Dans le cas ou` τ ≫ 1, la direction d’arrive´e des e´ve´nements de plus haute e´nergie devrait
pointer vers la source seulement si celle-ci est situe´e a` une distance plus proche que lscatt. Dans
le re´gime diﬀusif, la distance caracte´ristique a` la source n’est plus lmax mais
√
ldeflexlmax, pour
prendre en compte le trajet total parcouru par la particule avant de perdre son e´nergie. Comme
on suppose lmax > ldeflex, la plupart des sources sont situe´es au-dela` de ldeflex.
Dans un re´gime stationnaire, le ﬂux diﬀus rec¸u d’une source situe´e a` une distance l est
proportionnelle a` 1/(ldeflexl), donc le ﬂux provenant d’une distance l, avec l > ldeflex, est propor-
tionnelle a` l2/ldeflex. Par conse´quent, la fraction du ﬂux qui peut eˆtre rec¸u de sources situe´es a`
moins de ldeflex (donne´e par l’e´quation 2.39) est approximativement ldeflex/lmax, comme dans le
re´gime non diﬀusif. Cette quantite´ donne la fraction d’e´ve´nements pour lesquels on peut espe´rer
de´tecter la source. Notons que dans ce re´gime, on peut encore confondre un centre diﬀuseur
dans la direction d’arrive´e d’un rayon cosmique, tout comme dans le re´gime transparent ou
translucide.
Dans l’horizon pour lequel l’Univers apparaˆıt translucide aux particules, on peut aussi cal-
culer la multiplicite´ attendue pour chaque image. Une condition ne´cessaire pour observer des
images multiples est d’avoir n
−1/3
s < ldeflex. Le nombre d’e´ve´nements que l’on s’attend a` recevoir
d’une source situe´e a` une distance l est donne´ par :
Nm ≃ Nobsfcov
ns4πl2lmax
. (5.28)
Pour e´valuer cette quantite´, nous pouvons exprimer le ﬂux rec¸u de la source et remplacer le
nombre d’eve´nements observe´s Nobs dans la formule ci-dessus en utilisant l’e´quation (2.39). Le
parame`tre fcov correspond a` la sensibilite´ du de´tecteur en direction de la source, normalise´e a`
la sensibilite´ moyenne (i.e., en moyenne fcov = 1). Soulignons que l’e´quation ci-dessus suppose
que toutes les sources ont la meˆme luminosite´, ce qui peut eˆtre trop restrictif.
Comme Nm ∝ 1/l2, la multiplicite´ maximale N1 sera associe´e a` la source la plus proche de
distance ∼ n−1/3s :
N1 ≃ 0.1fcovNobsn
−1/3
s
lmax
. (5.29)
Aﬁn d’e´valuer ces quantite´s nume´riquement, supposons que ns = ns,−5×10−5Mpc−3. Le nombre
d’e´ve´nements que l’on s’attend a` recevoir de la source la plus proche aux e´nergies supe´rieures
a` 4 × 1019 eV est une fraction 7 × 10−3 n−1/3s,−5 de tous les e´ve´nements observe´s. Ce nombre
d’e´ve´nements devient une fraction 0.02n
−1/3
s,−5 de Nobs au-dessus de E = 6× 1019 eV (on pourra
voir aussi les calculs de Dubovsky et al. 2000).
On peut noter que les multiplicite´s calcule´es ici sont identiques a` celles trouve´es en l’absence
de champs magne´tique, car nous nous sommes place´s a` l’inte´rieur de la sphe`re de faible de´ﬂexion
angulaire.
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5.2.5 Signatures de sources sursautantes
Nous avons conside´re´ jusqu’a` pre´sent les signatures de sources a` e´mission continue dans le
temps. Rares sont cependant les e´ve´nements ultra-e´nerge´tiques qui sont actifs sur des dure´es
comparables a` l’aˆge de l’Univers. Les AGN ont eux-meˆme un temps de vie limite´ dont la prise en
compte peut introduire des de´pendances temporelles dans le ﬂux observe´ (voir chapitre 6). Ils
pre´sentent aussi parfois des sursauts tre`s brefs qui peuvent avoir une puissance beaucoup plus
importante que l’e´mission continue, et qui peuvent donc acce´le´rer des particules a` plus haute
e´nergie. Les sursauts gamma constituent un autre type de sources sursautantes populaires pour
l’acce´le´ration des rayons cosmiques a` ultra-haute e´nergie (voir section 1.4). Ce sce´nario pre´sente
cependant une diﬃculte´ potentielle : leur taux d’occurrence dans l’Univers e´tant seulement de
∼ 10−3 yr−1 au sein de l’horizon GZK (∼ 100Mpc), on s’attend a` observer moins d’un rayon
cosmique a` E ∼ 1020 eV tous les 150 ans. Waxman (1995a) a montre´ que ce proble`me peut
eˆtre re´solu s’il existe une dispersion σt assez grande dans les temps d’arrive´e des particules, telle
que : σt & 10
3 ans a` e´nergie E ∼ 1020 eV.
D’apre`s les travaux de Waxman & Miralda-Escude´ (1996), la valeur de σt/δt de´pend du
nombre de trajectoires diﬀe´rentes que les particules peuvent suivre entre la source et le de´tecteur.
En eﬀet, si toutes les particules suivent la meˆme trajectoire, on aura σt ≪ δt, tandis qu’une
grande varie´te´ de trajectoires devrait donner σt ∼ δt. Dans notre mode`le, l’e´quation (5.20)
montre que cette dernie`re situation est plus probable : on aura donc en majorite´ σt/δt ∼ 1. Il est
possible d’autre part que la dispersion des temps soit augmente´e par la production stochastique
de pions sur le fond diﬀus cosmologique (Lemoine et al. 1997), ce qui favorise encore σt/δt ∼ 1.
Cas transparent et translucide
Dans ces re´gimes, l’e´quation 5.19 montre que le temps de retard acquis par les particules
par rapport a` la dure´e de propagation des photons sera suﬃsante pour expliquer l’absence de
sources dans les directions d’arrive´e des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Les valeurs
de cette e´quation permettent aussi de concilier le faible taux d’occurrence des sursauts avec
la de´tection d’un ﬂux continu sur Terre. On peut calculer le nombre de sursauts gamma qui
peuvent contribuer au ﬂux a` une e´nergie E (Waxman & Miralda-Escude´ 1996; Waxman 2001) :
NGRB(E) ≃ n˙GRB 2π
5
l3maxσt . (5.30)
Le nombre de sursauts gamma apparents “vus en rayons cosmiques” caracte´rise la valeur de
la ﬂuctuation statistique attendue autour du ﬂux moyen a` une e´nergie donne´e (Waxman &
Miralda-Escude´ 1996). En utilisant l’e´quation (5.19), on obtient :
NGRB(E) ≃ 88
(τ
3
)( lmax
100Mpc
)4( r¯i
2Mpc
)(
E
1020 eV
)−2( Bi
10−8G
)2
×(
λi
0.1Mpc
)(
n˙GRB
10−9Mpc−3 · yr−1
)
σt
δt
. (5.31)
Ce nombre e´leve´ indique que le spectre des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie ne devrait
pas pre´senter de ﬂuctuations statistiques signiﬁcatives avant des e´nergies de quelques 1020 eV,
du moins pour nos parame`tres standards de centres diﬀuseurs.
Tout comme la de´ﬂexion angulaire, le temps de retard va de´pendre de la direction observe´e
dans le ciel, en δt ∝ τ . Bien que la valeur du temps de retard (plus pre´cise´ment sa variance)
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controˆle le nombre de sources sursautantes qui peuvent eˆtre vues a` un temps donne´, elle n’in-
ﬂuence pas le ﬂux rec¸u tant que NGRB ≫ 1. En eﬀet, une grande valeur de δt implique un grand
nombre NGRB (a` σt/δt ﬁxe´), mais le ﬂux de chaque sursaut gamma de´croˆıt d’autant a` cause de
la grande dispersion σt et les deux eﬀets se compensent exactement. Cependant, si a` une e´nergie
donne´e, on a NGRB . 1 dans une certaine re´gion du ciel, on devrait observer une coupure dans
le spectre mesure´ dans cette re´gion, et donc un nombre d’e´ve´nements re´duit.
Voici un exemple clair de cet eﬀet : conside´rons une re´gion du ciel d’angle solide ∆Ω, dans
laquelle la profondeur optique moyenne est de τ < 1. Alors chaque source a une probabilite´
≃ τ d’avoir un centre diﬀuseur sur la ligne de vise´e et donc d’eˆtre vue, si le temps de retard est
suﬃsant. S’il n’y a pas de centre diﬀuseur sur la ligne de vise´e (probabilite´ 1− τ), le temps de
retard est nul (en premie`re approximation), donc la probabilite´ d’observer la source dans ∆Ω
sur une distance l, sachant que la dure´e d’une expe´rience est de ∆texp ∼ 10 ans, est tre`s faible :
P =
1
3
∆Ωl3n˙GRB∆
≃ 3× 10−4 ∆Ω
0.1 sr
n˙GRB
10−9Mpc−3yr−1
∆texp
10 yrs
. (5.32)
On notera que 0.1 sr correspond a` une re´gion de demi-angle d’ouverture ≃ 10◦. En pratique,
aucune source ne devrait eˆtre observe´e en rayons cosmiques dans cette direction, sauf si elle
est situe´e dans un environnement tre`s magne´tise´ (voir la discussion dans la partie nume´rique
de la section 5.1.2 et l’e´quation A.28). Comme nous l’avons montre´ dans la section 5.2.3, on
devrait observer des “e´chos” de cette source venant de centres diﬀuseurs situe´s en dehors de la
ligne de vise´e, si l’on a lδαi & (nil)
−1/2. Meˆme dans cette situation, le ﬂux total de ces images
secondaires serait de´magniﬁe´ de τ par rapport a` celui attendu pour une source sans centres
diﬀuseurs.
En re´sume´, le ﬂux moyen que l’on s’attend a` de´tecter dans cet angle solide ∆Ω est plus faible
d’un facteur τ que celui venant des re´gions pour lesquelles la profondeur optique est supe´rieure
a` l’unite´. C’est le contraire du cas ou` la source n’est pas de type sursautante, ou` l’on devrait
voir la source dans la direction d’arrive´e des particules si elle est situe´e dans une re´gion du ciel
sans centres diﬀuseurs en avant-plan.
Cas opaque
Dans le re´gime opaque, la dispersion en temps typique correspond au temps de propagation
diﬀusive. Pour une source situe´e a` distance l, on a :
δt ≃ l
2
2ldeflexc
. (5.33)
Le nombre de sursauts gamma qui peuvent contribuer au ﬂux de rayons cosmiques a` e´nergie E
en tout temps est donc :
NGRB ≃ n˙s 2π
5
l5max
ldeflexc
. (5.34)
Nume´riquement, a` 1020 eV, on a lmax ≃ 95Mpc donc NGRB ∼ 20 si lscatt = 20Mpc, en
supposant n˙s = 10
−9Mpc−3yr−1. NGRB est donc supe´rieur a` l’unite´ ce qui implique qu’on ne
devrait pas de´tecter de ﬂuctuations statistiques dans le spectre en e´nergie. Ceci expliquerait
aussi pourquoi on de´tecte les rayons cosmiques de fac¸on presque continue, bien que les sursauts
gamma soient des e´ve´nements si rares.
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Il y aura bien suˆr une e´nergie Ec ou` lscatt = lmax, en dec¸a` de laquelle le re´gime diﬀusif ne
s’applique plus. Dans ce cas, on doit utiliser les formules du cas translucide. Cette remarque
vaut aussi pour les sources situe´es a` l’inte´rieur de la sphe`re de faible angle de de´ﬂexion (a` une
distance l < ldeflex).
5.3 Interpre´tation des premiers re´sultats de l’Observatoire Pierre Au-
ger
En novembre 2007, l’Observatoire Pierre Auger a publie´ sa premie`re collection de donne´es
d’e´nergie supe´rieure a` 5.7× 1019 eV (Abraham et al. 2008). Dans ce catalogue, 20 sur 27 e´ve´ne-
ments proviennent de moins de 3 degre´s d’un AGN situe´ a` moins de 75 Mpc.
L’interpre´tation la plus directe de ce re´sultat est de conclure que les AGN sont les sources
des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Cependant, parmi les contreparties observe´es, une
seule est une galaxie de type FR I et les autres sont des galaxies Seyfert communes (voir classi-
ﬁcation 1.8). D’un point de vue the´orique, ceci est inattendu, car ces galaxies ne pre´sentent pas
les caracte´ristiques ne´cessaires pour acce´le´rer les particules a` ultra-haute e´nergie (Norman et al.
1995b; Lemoine 2008). Meˆme Centaurus A ne semble pas posse´der l’e´nerge´tique ne´cessaire pour
eˆtre une source de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie (Casse et al. 2002; Lemoine 2008).
D’un point de vue purement expe´rimental, Gorbunov et al. (2007) ont aussi souligne´ une
anomalie dans cette corre´lation. Sous l’hypothe`se que les AGN vus dans la direction d’arrive´e
de ces e´ve´nements sont les sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, ces auteurs
calculent le ﬂux attendu en prenant en compte les distances connues de ces objets. Notamment,
leur normalisation se base sur l’hypothe`se que les e´ve´nements de´tecte´s dans la direction de
Centaurus A sont produits par cet objet. Ils remarquent alors que l’Observatoire Pierre Auger
n’a collecte´ aucun e´ve´nement dans la direction de l’amas de la Vierge, alors qu’au moins six
particules seraient attendues (cette re´gion est en eﬀet a` la fois dense et proche). Gorbunov et al.
(2007) sugge`rent donc que ces observations de´montrent que les AGN ne sont justement pas les
sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, sauf si les particules semblant venir de
Centaurus A sont en re´alite´ produites par d’autres sources en arrie`re-plan.
Cependant, l’amas de la Vierge est situe´e dans une zone ou` la sensibilite´ de l’Observatoire
Pierre Auger est faible. L’absence d’e´ve´nements venant de cette direction est donc peut-eˆtre due
a` une ﬂuctuation statistique. Les AGN peuvent e´galement avoir des luminosite´s diﬀe´rentes en
rayons cosmiques. On peut aussi imaginer que le champ magne´tique Galactique pre´sente une
conﬁguration particulie`re dans la direction de Virgo, qui est situe´e vers le Poˆle Nord Galac-
tique. Ceci empeˆcherait les rayons cosmiques d’arriver de cette direction. La possibilite´ que les
sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie soient les AGN de´tecte´s ne peut donc pas
eˆtre comple`tement ne´glige´e. Cependant, beaucoup d’arguments semblent aller a` l’encontre d’un
tel sce´nario, et on remarquera surtout que les derniers re´sultats de l’Observatoire Pierre Auger
semblent inﬁrmer la corre´lation avec le catalogue d’AGN utilise´.
Une autre interpre´tation sugge`re que les sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
se concentrent dans les grandes structures, tout comme les AGN. La corre´lation observe´e serait
donc une co¨ıncidence. Cette hypothe`se me´rite d’eˆtre e´tudie´e plus en de´tail, par exemple en utili-
sant la me´thode introduite par Waxman et al. (1997). Kashti & Waxman (2008) ont examine´ la
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corre´lation des e´ve´nements de l’Observatoire Pierre Auger avec la distribution de matie`re issue
du catalogue PSCz Saunders et al. (2000). Ils trouvent que la distribution des directions d’arrive´e
est compatible avec celle des grandes structures, si l’on introduit un biais entre les e´ve´nements
et la densite´ de galaxies. Notons que dans ce sce´nario, on ne re´sout pas l’anomalie de l’amas de
la Vierge observe´e par Gorbunov et al. (2007).
Une troisie`me interpre´tation de cette corre´lation est de supposer qu’une partie au moins
de la corre´lation observe´e est accidentelle : ce ne serait pas une corre´lation avec les sources
mais avec les centres diﬀuseurs en avant-plan, qui se concentrent eux aussi dans les grandes
structures de l’Univers, comme les AGN. L’anomalie de l’amas de la Vierge peut alors eˆtre
re´solue, puisque les sources n’ont plus a` eˆtre associe´es a` la distribution des AGN. En particulier,
les e´ve´nements semblant venir de la re´gion de Centaurus A pourraient avoir e´te´ juste de´ﬂe´chis
par cette structure.
Comme nous l’avons mentionne´ pre´ce´demment, on peut tester ce sce´nario en comparant la
distance caracte´ristique a` la source avec la distance des contreparties observe´es. Il est inte´ressant
de remarquer que ces deux quantite´s sont diﬀe´rentes : la distance caracte´ristique des sources
a` une e´nergie 6 × 1019 eV est de l’ordre de ∼ 200 Mpc, ce qui est largement supe´rieur aux
75 Mpc auxquels sont observe´s les contreparties. Ce phe´nome`ne a e´te´ e´voque´ dans la publication
de Abraham et al. (2008), qui proposent que leur e´chelle d’e´nergie pourrait eˆtre sous-estime´e de
∼ 30%, auquel cas, les deux distances seraient en accord. Il est aussi possible que les crite`res de
se´lection de la prescription aient introduit un biais dans la valeur de la distance.
On peut calculer la probabilite´ qu’un e´ve´nement donne´ observe´ a` une certaine e´nergie E
provienne d’une certaine distance l, en utilisant la fraction du ﬂux produit par des sources
situe´es a` moins de l, pour E. Cette loi de probabilite´ peut eˆtre calcule´e en utilisant les techniques
de´veloppe´es par Berezinsky et al. (2002), puis tabule´es. On calcule alors ensuite la probabilite´ de
voir 20 e´ve´nements parmi 27 d’une source situe´e a` moins de 75 Mpc, en utilisant les e´nergies des
e´ve´nements rapporte´s dans Abraham et al. (2008). Cette probabilite´ est faible (de 3% environ) :
on a en moyenne 15 e´ve´nements sur 27 venant de 75 Mpc (voir ﬁgure 5.10). Si l’on se restreint
aux e´ve´nements qui sont en dehors du plan Galactique (|b| > 12◦), ou` 19 e´ve´nements sur 21
corre`lent, la probabilite´ devient marginale : de l’ordre de 0.1% (la moyenne est de 7 e´ve´nements
sur 11 dans 75 Mpc). Enﬁn, si l’on se restreint aux donne´es collecte´es apre`s mai 2006 qui sont
en dehors du plan Galactique, parmi lesquels 9 sur 11 corre`lent, la probabilite´ devient de l’ordre
de 10%, avec une moyenne de 7 e´ve´nements sur 11 dans 75 Mpc. Dans ce dernier cas, le signal
est moins signiﬁcatif, mais les statistiques sont aussi plus faibles. Ces calculs ne tiennent pas
compte des incertitudes en e´nergie ni de l’aspect continu des pertes d’e´nergie, donc les valeurs
ci-dessus doivent eˆtre lues avec pre´caution. Cependant, ces estimations sont en accord avec celles
de Harari et al. (2006), qui indiquent que 50% des protons d’e´nergie E > 6× 1019 eV devraient
provenir de distances infe´rieures a` 100Mpc et 90% de distances infe´rieures a` 200Mpc.
La discussion ci-dessus sugge`re – sauf dans le cas ou` l’e´nergie serait sous-estime´e ou si un
artefact expe´rimental est pre´sent – que la distance aux sources calcule´e par Abraham et al.
(2008) est infe´rieure a` celle attendue. D’apre`s l’e´tude que nous avons mene´e dans ce chapitre,
il est possible que cette corre´lation avec les AGN identiﬁe en re´alite´ des centres diﬀuseurs qui
corre`lent avec ces AGN, plutoˆt que les sources de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. En
d’autres termes, l’Observatoire Pierre Auger observe peut-eˆtre, du moins partiellement, la der-
nie`re surface de diﬀusion, plutoˆt qu’une population de sources. Notre e´tude n’explique pas pour
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Figure 5.10 – Probabilite´ d’observer un nombre d’e´ve´nements (en abscisses) parmi 27 venant de sources situe´es
a` moins de 75 Mpc. La partie hachure´e en rose repre´sente la probabilite´ de voir plus de 20 e´ve´nements sur 27
d’une source a` moins de 75 Mpc : cette probabilite´ est de 3% environ.
l’instant pourquoi on observerait pre´fe´rentiellement une corre´lation avec des centres diﬀuseurs
en avant-plan ; nous donnons un de´but d’explication plus bas.
Aﬁn d’estimer la fraction d’e´ve´nements e´ventuellement contamine´s par cette pollution, on
peut proce´der comme suit. On suppose d’abord que la de´ﬂexion totale subie par les particules
d’e´nergie > 6×1019 eV est infe´rieure au rayon de 3◦ utilise´ par l’Observatoire Pierre Auger pour
la recherche de sources. On peut alors calculer la fraction de galaxies dans le catalogue PSCz qui
sont a moins de l = 200Mpc, et qui sont situe´es dans le ciel a` moins de 3◦ d’un AGN lui-meˆme
a` moins de 75 Mpc. Le choix de cette distance de l = 200 Mpc est motive´ par le fait que 90%
des e´ve´nements d’e´nergie > 6×1019 eV proviennent d’une distance infe´rieure a` 200 Mpc (Harari
et al. 2006). On ponde`re chaque galaxie a` l’aide de la fonction de se´lection du catalogue PSCz,
a` une distance l de cette galaxie, aﬁn de prendre en compte l’incomple´tude du catalogue. On
ponde`re aussi chaque galaxie d’un facteur 1/l2 pour rendre compte de la dilution du ﬂux au
cours de la propagation. Le catalogue PSCz est utilise´ ici comme traceur de la population de
sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, et on calcule tout simplement la probabilite´
de co¨ıncidence angulaire avec l’e´chantillon d’AGN.
Cette probabilite´ est de 0.31, ce qui sugge`re que 31% des e´ve´nements au-dessus de 6 ×
1019 eV peuvent corre´ler accidentellement avec des AGN, en supposant que les galaxies PSCz
constituent un traceur non biaise´ de la population de sources, et que la de´ﬂexion magne´tique
est beaucoup plus faible que 3◦. Notons que cette estimation ne prend pas en compte l’eﬀet du
champ magne´tique. Si l’on devait se restreindre a` un rayon angulaire de 2◦ pour prendre en
compte une de´ﬂexion angulaire supple´mentaire due a` la Galaxie, la probabilite´ ci-dessus devient
de 25%. Pour re´fe´rence, la probabilite´ qu’une direction ale´atoire du ciel se trouve a` 3◦ d’un AGN
(situe´ a` moins de 75 Mpc) est de 0.22 (et de 0.11 pour un rayon de 2◦). Cette dernie`re valeur
donne le taux de couverture de ces AGN dans le ciel.
Aﬁn de prendre en compte les eﬀets de la de´ﬂexion magne´tique, on peut re´ite´rer la proce´dure
ci-dessus et calculer la probabilite´ de co¨ıncidence d’eˆtre a` 3◦ d’un AGN, en supposant que
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l’e´ve´nement a e´te´ de´place´ ale´atoirement d’un angle δα de la position de la galaxie tire´e du
catalogue PSCz. Bien suˆr, on retrouve une probabilite´ de 0.31 pour δα→ 0 et une probabilite´ 0.22
correspondant a` une distribution de sources isotrope pour δα ∼ 1 (quantitativement, δα & 45◦
donne une probabilite´ de 0.22). Il est inte´ressant de remarquer que la fraction d’e´ve´nements
contamine´s augmente lorsque δα devient de l’ordre de quelques degre´s : elle vaut 39% pour
δα = 1◦, 48% pour δα = 3◦, puis de´croˆıt pour atteindre 45% pour δα = 5◦ et 43% pour
δα = 7◦, etc. Si le rayon de la corre´lation avec les AGN est restreint a` 2◦, pour permettre une
de´ﬂexion supple´mentaire par le champ magne´tique Galactique, ces valeurs deviennent de : 21%
pour δα = 1◦, 29% pour δα = 3◦ et 25% pour δα = 5◦.
Les estimations ci-dessus indiquent que, sous les hypothe`ses de la discussion ci-dessus, l’eﬀet
de confusion ne devrait pas aﬀecter tous les e´ve´nements de l’Observatoire Pierre Auger, mais
une fraction signiﬁcative ne´anmoins, qui peut atteindre jusqu’a` ≃ 50%. De plus, ces re´sultats
montrent que la de´ﬂexion magne´tique pourrait eˆtre supe´rieure a` 3◦ et pourtant induire une
fausse corre´lation relativement importante avec les AGN. Le fait que dans les re´sultats re´cents
de l’Observatoire Pierre Auger, le taux de corre´lation semble s’aﬀaiblir jusqu’a` 40% va dans le
sens de cette interpre´tation.
Une explication e´ventuelle de cette fausse corre´lation pourrait provenir du sce´nario dans
lequel les sources des rayons cosmiques sont des sursauts gamma. Comme il a e´te´ de´montre´ dans
la section 5.2.5, on s’attend dans ce cas a` observer un taux d’e´ve´nements provenant de re´gions
ou` la densite´ est faible en avant-plan infe´rieur d’un facteur τ (τ e´tant la profondeur optique)
par rapport a` celle venant de re´gions ou` la profondeur optique est supe´rieure a` un, La raison
principale de ce phe´nome`ne est qu’une source a une probabilite´ ∼ τ d’eˆtre situe´e derrie`re un
centre diﬀuseur qui lui permettrait d’acque´rir un temps de retard suﬃsant pour que la source
devienne observable avec une probabilite´ raisonnable. Au contraire, un sursaut gamma proche
sans centre diﬀuseur sur sa ligne de vise´e a une probabilite´ ne´gligeable d’eˆtre vue sur une dure´e
de quelques anne´es, a` cause de son faible taux d’occurrence. Bien qu’il soit diﬃcile de donner
des estimations simples de l’amplitude de ces eﬀets sur le taux de fausses corre´lations, on peut
voir facilement que ceux-ci tendent a` augmenter cette fraction, en donnant plus de poids aux
re´gions de grande densite´ en avant-plan (la` ou` les AGN sont plus nombreux).
Abraham et al. (2008) ont e´tudie´ l’e´volution de la probabilite´ d’hypothe`se nulle pour une
distribution de sources isotrope en faisant varier trois crite`res : le rayon de recherche, le de´calage
spectral maximal des AGN et l’e´nergie minimale (voir ﬁgure 5.11). Le minimum de probabilite´
(qui indique une corre´lation maximale avec les AGN) correspond a` un rayon de recherche de 3.2◦.
Ce minimum peut eˆtre interpre´te´ comme une estimation de l’amplitude de la de´ﬂexion magne´-
tique Galactique et intergalactique, si l’on suppose que les sources corre`lent exactement avec les
AGN. D’apre`s la discussion ci-dessus, on peut remarquer que ces valeurs peuvent eˆtre des estima-
tions biaise´es et que la de´ﬂexion intergalactique peut eˆtre le´ge`rement supe´rieure. L’augmentation
de la probabilite´ d’hypothe`se nulle a` un rayon de recherche plus grand dans les donne´es de l’Ob-
servatoire Pierre Auger correspond au fait que le taux de couverture de la surface de recherche
augmente rapidement avec le rayon (il est de´ja` de 0.50 a` 6◦). En ce qui concerne l’e´volution du
de´calage spectral, on s’attendrait dans ce mode`le a` ce que la corre´lation persiste jusqu’a` une
distance de 200 Mpc, si le rayon de recherche est plus grand que la de´ﬂexion intergalactique
typique. Abraham et al. (2008) ne montrent pas la corre´lation au-dela` de 100 Mpc, mais il nous
a e´te´ conﬁrme´ par des personnes de la collaboration que la corre´lation a tendance a augmenter
au-dela` de cette distance, a` cause du nombre de plus en plus e´leve´ d’AGN.
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Figure 5.11 – La variation de la probabilite´ d’hypothe`se nulle (distribution isotrope) en fonction du rayon de
recherche autour des AGN (a` gauche), du de´calage spectral maximal des AGN (centre) et du seuil d’e´nergie des
rayons cosmiques (a` droite), pour les donne´es de l’Observatoire Pierre Auger. Dans chaque cas, les deux autres
parame`tres sont fixe´s a` la valeur qui produit la probabilite´ minimale absolue. (Source : Abraham et al. 2008.)
Il faut souligner que dans cette interpre´tation, la corre´lation avec les AGN ne devrait pas
persister si l’on baisse le seuil en e´nergie. En eﬀet, la distance maximale de propagation des
particules d’e´nergie observe´e 4× 1019 eV est de l’ordre de 500Mpc, e´chelle sur laquelle l’Univers
paraˆıt isotrope. Ainsi, a` ces e´nergies, le ﬂux rec¸u est de plus en plus isotrope, et la pre´sence de
centres diﬀuseurs dans la ligne de vise´e ne peut pas produire d’anisotropies sur un ciel ou` les
sources sont distribue´es de fac¸on isotrope (voir la discussion dans la section 5.2.3 et la discussion
sur l’application du the´ore`me de Liouville dans Harari et al. 2002b). La fraction du ﬂux produite
par l’arrie`re-plan isotrope a e´te´ estime´e par Harari et al. (2006) en l’absence de champ magne´tique
extra-galactique ; il atteint 83% pour E > 3 × 1019 eV et 3.6% pour E > 5 × 1019 eV. La forte
tendance a` l’isotropie lorsque l’e´nergie seuil de´croˆıt est donc claire. Cet eﬀet est pre´sent, du
moins qualitativement, dans les donne´es de l’Observatoire Pierre Auger (voir ﬁgure 5.11).
Enﬁn, il nous semble que la comparaison entre la distance apparente des sources et celle
attendue, que nous avons faite plus haut, reste la ve´riﬁcation la plus directe et simple de notre
interpre´tation. Comme il y a une de´ge´ne´rescence non ne´gligeable entre la distance de source
attendue et la calibration en e´nergie, il est impe´ratif d’obtenir une calibration a` l’aide d’autres
me´thodes aussi ﬁables que possibles.
Il semble aussi important de collecter les directions d’arrive´e e´ve´nement par e´ve´nement, en
se focalisant sur les particules les plus e´nerge´tiques. Dans le catalogue donne´ par Abraham
et al. (2008), il n’y a qu’un seul e´ve´nement au-dessus de 1020 eV, dont la direction d’arrive´e est
a` relativement basse latitude super-Galactique (bSG ≃ −6.5◦). Dans le sce´nario ci-dessus, on
devrait s’attendre a` trouver un centre diﬀuseur ou une source dans la ligne de vise´e. Il serait
inte´ressant de chercher dans cette direction des traces d’e´mission synchrotron locales dans le
domaine radio, qui attesterait de la pre´sence d’un champ magne´tique intergalactique ampliﬁe´ a`
cet endroit. Un nombre plus important d’e´ve´nements a` ces hautes e´nergies, que l’on s’attend a`
avoir avec les futurs de´tecteurs Auger Nord et JEM-EUSO, permettraient d’avoir une vue plus
claire de cette situation.
Enﬁn nous pouvons rajouter un dernier mot concernant les sources de type sursautantes :
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les sursauts gamma sont probablement les sources des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
les plus insaisissables. Leurs pre´dictions principales sont qu’aucune contrepartie ne devrait eˆtre
de´tecte´e, que les ﬂux devraient pre´senter des variations signiﬁcatives par rapport a` la moyenne
a` suﬃsamment haute e´nergie (quelques 1020 eV), et que les multiplets d’e´ve´nements devraient
eˆtre proches en e´nergie. Les donne´es actuelles ne violent aucune de ces pre´dictions, mais il est
clair que des expe´riences de large couverture au sol qui permettraient de mesurer le ﬂux aux
e´nergies extreˆmes sont ne´cessaires pour distinguer ces eﬀets.
Il est certain qu’une grande partie de la physique et de l’astrophysique des sources des rayons
cosmiques et des champs magne´tiques attend encore d’eˆtre de´voile´s par les de´tecteurs actuels et
a` venir.
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Les amas de galaxies sont conside´re´s comme des re´gions ide´ales de production de particules
secondaires pour plusieurs raisons. Ce sont tout d’abord des re´gions denses de l’Univers qui
concentrent plusieurs types de sources possibles de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie :
des AGN, des objets stellaires compacts ou encore des chocs d’accre´tion. D’autre part, les amas
de galaxies pre´sentent des fonds de photons et de baryons plus importants que dans le milieu
extra-amas. En eﬀet, les observations en rayons X de l’e´mission brehmstrahlung dans les amas
ont montre´ qu’une grande fraction de la densite´ de baryons cosmologique est contenue dans le
gaz intra-amas (White & Fabian 1995). La forte concentration de galaxies produit par ailleurs
une surdensite´ locale de photons infrarouges (Lagache et al. 2005).
Enﬁn, la caracte´ristique remarquable des amas de galaxies en termes de propagation de
rayons cosmiques est certainement leur forte magne´tisation. Comme nous l’avons de´crit dans la
section 3.3, les amas de galaxies sont les seules re´gions extra-galactiques ou` le champ magne´tique
a pu eˆtre observe´. Sa valeur peut atteindre quelques microGauss sur des e´chelles de l’ordre de
∼ 10 kpc pour des amas normaux (Kim et al. 1991; Clarke et al. 2001; Clarke 2004), jusqu’a`
10 − 40 µG sur des e´chelles de 3 − 5 kpc pour les amas a` cœur froid (Taylor & Perley 1993;
Enßlin & Vogt 2006). Des champs magne´tiques aussi intenses permettent de conﬁner aise´ment
des rayons cosmiques d’e´nergie E . 5× 1017 eV× Z, avec Z la charge e´lectrique, sur plusieurs
centaines de millions d’anne´es (voir annexe A.1.3). Les rayons cosmiques qui se propagent a`
l’inte´rieur de l’amas peuvent subir des interactions avec les fonds photoniques et baryoniques
importants, et produire des neutrinos et des photons secondaires qui pourraient eˆtre de´tecte´s
avec les expe´riences actuelles et a` venir.
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On trouve de nombreux travaux analytiques et semi-analytiques sur ce sujet (Dar & Shaviv
1995, 1996; Berezinsky et al. 1997; Colafrancesco & Blasi 1998; de Marco et al. 2006; Armengaud
et al. 2006; Murase et al. 2008a; Wolfe et al. 2008). Ces auteurs estiment les ﬂux de neutrinos et de
photons secondaires, ainsi que la contribution des amas au spectre total des rayons cosmiques,
en supposant un spectre d’injection de protons, un re´gime de diﬀusion de type Kolmogorov
dans le champ magne´tique, et un proﬁl a` syme´trie sphe´rique pour la distribution du gaz. Des
simulations nume´riques de propagation de protons de haute e´nergie dans le champ magne´tique
tridimensionnel d’un amas ont aussi e´te´ eﬀectue´es par Rordorf et al. (2004).
On peut conclure de ces e´tudes que la de´tection de neutrinos d’e´nergie de l’ordre du PeV
semble compromise pour des amas individuels avec la nouvelle ge´ne´ration de de´tecteurs comme
IceCube ou KM3Net. L’e´mission inte´gre´e sur l’ensemble des sources a cependant une chance
d’eˆtre observe´e, selon la luminosite´ de la source en rayons cosmiques et selon la densite´ du
milieu ambiant dans l’amas. Des signaux en rayons gamma dans le domaine du GeV et du TeV
peuvent e´galement eˆtre observe´s, bien que cette assertion de´pende encore une fois des parame`tres
physiques suppose´s. En particulier, Colafrancesco & Blasi (1998) trouvent que la population des
amas peut contribuer a` une fraction de ∼ 0.5 − 2% du fond gamma diﬀus, et se´lectionnent
une liste d’amas qui pourraient eˆtre observables en gamma avec le te´lescope spatial Fermi.
Armengaud et al. (2006) obtiennent des re´sultats moins optimistes, mais trouvent ne´anmoins
qu’une source situe´e a` 20 Mpc, de luminosite´ telle qu’elle contribuerait a` 20% du rayonnement
cosmique observe´, et avec un indice spectral d’injection allant de 2.3 a` 2.7 pourrait eˆtre observe´e
par Fermi, HESS-2 et MAGIC.
Il est important de remarquer que toutes ces e´tudes supposent en ge´ne´ral une syme´trie sphe´-
rique pour la mode´lisation du fond baryonique et du champ magne´tique de l’amas (sauf Rordorf
et al. 2004 et Armengaud et al. 2006 qui font propager des protons dans le champ magne´tique
d’un amas simule´). L’inﬂuence du fond de photons infrarouge n’a e´te´ pris en compte que dans
les travaux de de Marco et al. (2006), mais d’une fac¸on tre`s optimiste. Enﬁn surtout, tous ces
auteurs e´tudient la propagation de protons dans les amas de galaxies.
La composition chimique des rayons cosmiques de haute e´nergie est cependant une question
ouverte, comme nous l’avons e´voque´ dans la section 1.8. Les donne´es de KASCADE et des
expe´riences avant l’ave`nement de l’Observatoire Pierre Auger semblent indiquer que les e´le´ments
lourds dominent au niveau du genou, puis qu’il y a une transition vers une composition le´ge`re vers
E ∼ 1018.5 eV (Apel et al. 2008; Bird et al. 1993b; Shinozaki & et al. 2005; Abbasi et al. 2005).
Les re´sultats de l’Observatoire Pierre Auger sugge`rent au contraire une composition mixte, qui
pourrait meˆme eˆtre lourde aux plus hautes e´nergies (Unger et al. 2007).
Nous avons de´crit dans la section 2.1.4 les interactions subies par les noyaux de nombre
de masse A > 1, et nous avons vu qu’ils pre´sentaient le double avantage d’avoir de grandes
longueurs d’interaction pour les e´le´ments lourds, ainsi que d’eˆtre plus facilement conﬁne´s a`
cause de leur charge e´leve´e. Ce conﬁnement leur permet d’eˆtre acce´le´re´s a` des e´nergies plus
e´leve´es, en l’absence de processus de pertes d’e´nergie, et si les noyaux survivent au milieu dense
de la source.
La question de survie des noyaux peut eˆtre aussi souleve´e dans le cadre de la propagation
dans les amas de galaxies, si l’on conside`re que des sources injectent une composition mixte
dans le milieu intra-amas. Il n’existe pas de pre´diction valide de la composition attendue a` la
source, notamment parce que nous avons aujourd’hui tre`s peu d’information sur les parame`tres
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physiques qui gouvernent l’acce´le´ration et la survie des noyaux dans ces objets puissants. Il
est malgre´ tout raisonnable de supposer une composition similaire a` celle des rayons cosmiques
galactiques en tant que cas d’e´tude. Le temps de diﬀusion dans le champ magne´tique augmen-
tant avec la charge Ze de la particule, les noyaux lourds devraient rester conﬁner sur de plus
longues dure´es dans la structure, et conduire a` un nombre d’interactions plus e´leve´ qui pour-
raient comple`tement de´sinte´grer la particule originelle. Des signatures distinctives de ces eﬀets
de propagation pourraient eˆtre observe´es sur le spectre produit, ainsi que sur les ﬂux de neutri-
nos et de rayons gamma.
Nous avons donc e´tudie´ les conse´quences de l’injection d’une composition chimique mixte
dans des amas de galaxies, en calculant le spectre propage´ des rayons cosmiques, ainsi que
les ﬂux de particules secondaires. Nous avons pour ce faire e´labore´ un code de propagation
qui permet de traiter les interactions baryoniques et photoniques pour les protons et noyaux
primaires et secondaires, ainsi que la propagation dans le champ magne´tique. Les ﬂux de rayons
gamma sont calcule´s dans une deuxie`me e´tape a` l’aide d’un code de cascades e´lectromagne´tiques
unidimensionnel. Nous mode´lisons les amas de galaxies en utilisant les sorties tridimensionnelles
de simulations magne´tohydrodynamiques (MHD) de Dubois & Teyssier (2008), en distinguant
les cas avec et sans cœur froid.
6.1 Mode´lisation d’un amas de galaxies dans le cadre de la propa-
gation de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
Dans cette section, nous discutons la mode´lisation d’amas de galaxies dans le cadre de la
propagation de rayons cosmiques. Ceci inclut une mode´lisation tridimensionnelle du champ ma-
gne´tique, du fond de photons infrarouge, de la densite´ baryonique et un choix ade´quat de sources
pour l’injection.
6.1.1 Le champ magne´tique
Nous avons vu dans la section 3.3 que les amas de galaxies peuvent globalement se ranger
dans deux cate´gories : celles avec et sans cœur froid. Cette bimodalite´ a une conse´quence certaine
sur le du champ magne´tique : les amas a` cœur froid ont des champs beaucoup plus intenses et
turbulents en leur centre, ce qui peut jouer un roˆle dans le conﬁnement des rayons cosmiques.
Nous mode´lisons nos amas de galaxies en utilisant les sorties tridimensionnelles des simula-
tions nume´riques MHD de Dubois & Teyssier (2008), qui ont e´te´ exe´cute´es avec le code grille
a` pas adaptatif RAMSES (Teyssier 2002). On a de´ja` discute´ de la diﬀe´rence de ce travail par
rapport aux autres groupes dans la section 3.5. Dubois & Teyssier (2008) incluent dans leur pro-
gramme l’e´volution de la matie`re noire, du gaz et du champ magne´tique, et prennent en compte
les processus suivants : le re´chauﬀement par rayons UV, le refroidissement de l’hydroge`ne et de
l’he´lium et la formation stellaire. L’e´volution de l’amas de galaxies a e´te´ suivie jusqu’a` z = 0
dans une cosmologie standard ΛCDM avec les parame`tres Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7, Ωb = 0.04,
H0 = 70 km.s
−1.Mpc−1 et σ8 = 0.9. L’amas a` cœur froid, a` z = 0, pre´sente les proprie´te´s sui-
vantes : le rayon au sein duquel la surdensite´ moyenne est e´gale a` 200 vaut R200 = 1.1h
−1Mpc,
la masse du viriel vaut M200 ≡ 200 × (4π/3)ρcR3200 = 3.5 × 1014 h−1M⊙ (ou` ρc est la densite´
critique), et la tempe´rature en X est de TX = 5.1 keV.
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Figure 6.1 – Profils de champ magne´tique d’amas de galaxies simule´s par Dubois & Teyssier (2008). L’intensite´
du champ moyenne´ sur des coquilles sphe´riques est repre´sente´e pour l’amas a` cœur froid (traits pleins rouges)
et pour l’amas sans cœur froid (pointille´s bleus). Dans nos simulations, l’intensite´ du champ magne´tique est re-
normalise´ globalement afin d’obtenir un champ de 1, 3 or 10 µG au centre de l’amas a` cœur froid, et 1 µG pour
les amas sans cœur froid.
Cette simulation a` grille adaptative nous permettrait d’avoir une re´solution tre`s pousse´e de
1.2h−1kpc au centre de l’amas, mais dans la pratique, nous avons lisse´ les donne´es sur une grille
ﬁxe de 2563 cellules pour une taille de 5h−1Mpc, ce qui nous donne une re´solution de 19.5h−1kpc.
Les auteurs ont eﬀectue´ deux simulations : une qui inclue le refroidissement atomique et qui a
donne´ lieu a` l’amas avec un cœur froid, et une autre sans ces processus qui leur permet d’obtenir
un amas sans cœur froid. L’eﬀondrement de la matie`re centrale due au refroidissement permet
au champ magne´tique d’atteindre des intensite´s supe´rieures d’un ordre de grandeur au centre,
par rapport au cas sans refroidissement (voir le proﬁl du champ dans la ﬁgure 6.1). Les eﬀets de
compression et de cisaillement qui ampliﬁent le champ donnent lieu a` des topologies complexes
dans les amas, comme on peut le voir dans la ﬁgure 6.2. Il est inte´ressant d’e´tudier la propagation
des particules dans de telles conﬁgurations, ou` le champ peut varier fortement sur des distances
de l’ordre du kiloparsec (voir les longueurs de cohe´rences typiques dans le tableau 6.1).
De nombreuses e´tudes semblent indiquer que des jets d’AGN peuvent engendrer d’impor-
tantes bulles e´nerge´tiques dans le milieu intra-amas (Arnaud et al. 1984). Binney & Tabor (1995)
montrent que des jets de grande vitesse pourraient arreˆter la formation d’un e´coulement de gaz
froid vers le cœur de l’amas. Ce sce´nario est une explication populaire de la non de´tection par les
satellites Chandra et XMM de lignes d’e´mission de gaz froid, auxquelles ont s’attendrait dans
la the´orie standard de la formation des amas. Ces processus de re´chauﬀement ne sont pas inclus
dans les travaux de Dubois & Teyssier (2008), mais il est aujourd’hui extreˆmement de´licat de
prendre en compte nume´riquement ces eﬀets, notamment si l’on veut modiﬁer en conse´quence
le champ magne´tique (voir Dubois et al. 2009 pour des travaux pionniers a` ce sujet).
Dubois & Teyssier (2008) ge´ne`rent leur champ magne´tique en introduisant des germes a`
haut de´calage spectral, et adoptent la meˆme normalisation que Dolag et al. (2005) : l’intensite´
du champ comobile est de B0 = B(z)/(1 + z)
2 = 10−11 G. On peut remarquer cependant que
ces derniers auteurs conside`rent des amas de galaxies sans cœur froid, et il est donc justiﬁe´ de
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Figure 6.2 – De gauche a` droite : l’intensite´ du champ magne´tique, la densite´ de photons infrarouges et la
densite´ baryonique projete´s sur le plan observe´, pour les simulations de Dubois & Teyssier (2008), dans le cas
d’un amas a` cœur froid. Les contours sont en unite´s logarithmiques et la taille de la boˆıte de ∼ 7 Mpc. La ligne
rouge dans la premie`re figure repre´sente la trajectoire d’un proton d’e´nergie E = 1017 eV que nous avons fait
propager dans le champ magne´tique. La particule atteint le bord de la boˆıte en un temps ∼ 200 Myr.
re-normaliser les valeurs a` celles qui seraient plus en accord avec les amas observe´s, tant que
l’e´nergie magne´tique reste petite par rapport a` l’e´nergie thermique. Pour les amas a` cœur froid,
nous choisissons des normalisations au centre de 3, 10 and 30 µG (d’apre`s les valeurs de Enßlin
& Vogt 2006) et nous prenons une valeur de 1 µG au centre de notre amas sans cœur froid, ce
qui correspond a` une normalisation a` 30 µG dans le cas a` cœur froid (voir ﬁgure 6.1).
La longueur de cohe´rence du champ magne´tique est d’une importance cruciale pour la propa-
gation des rayons cosmiques. Nous la calculons en plusieurs re´gions d’apre`s les champs simule´s,
en supposant une syme´trie sphe´rique pour des raisons de simplicite´. Nous divisons l’amas en
cinq coquilles sphe´riques et supposons que dans chacune de ces coquilles, la longueur de co-
he´rence est constante. Le champ magne´tique a` une distance donne´e r de la source peut eˆtre
de´compose´e en une composante globale et une composante turbulente (voir annexe A.1.1) :
B(r) = Bcoh(r) + δB(r). Nous calculons le spectre d’e´nergie turbulente dans chaque coquille
en appliquant une transforme´e de Fourier au rapport B/Bcoh = 1 + δB/Bcoh. Cette me´thode
nous permet de nous de´barrasser de la de´pendance line´aire de δB(r) sur Bcoh(r) et de tracer
un spectre de l’e´nergie de turbulence pure. On calcule ensuite la longueur de cohe´rence selon la
formule (A.8).
La me´thode de propagation que nous imple´mentons dans notre code est celle de´crite dans
la section 3.6 : elle nous permet donc de prendre en compte les eﬀets de turbulence a` e´chelle
infe´rieure a` la re´solution de notre grille. Nous proﬁtons cet atout pour rajouter a` la main une
valeur de la longueur de cohe´rence dans le cœur de l’amas, pour un rayon infe´rieur a` la re´solution
de la grille (r = 20 kpc). Nous ﬁxons les valeurs de longueur de cohe´rence a` 5 et 15 kpc pour
nos amas avec et sans cœur froid, qui sont les valeurs moyennes mesure´es d’apre`s Enßlin & Vogt
(2006). Le tableau 6.1 pre´sente les longueurs de cohe´rence que nous avons calcule´es ou ﬁxe´es
dans diﬀe´rentes coquilles sphe´riques (de´limite´es par les distances au centre rmin et rmax), pour
les amas a` cœur froid λCC et pour les amas sans cœur froid λNCC.
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rmin rmax λCC λNCC
0 20 5 15
20 100 36 40
100 200 73 80
200 800 109 109
800 7000 145 145
Table 6.1 – Longueurs de cohe´rence du champ magne´tique en kiloparsecs, dans des coquilles sphe´riques
(de´limite´es par les distances au centre de l’amas rmin et rmax), pour les amas a` cœur froid λCC et pour les amas
sans cœur froid λNCC.
6.1.2 Les sources possibles
Comme nous l’avons de´ja` mentionne´, les amas de galaxies sont des re´gions denses de l’Uni-
vers qui peuvent concentrer plusieurs acce´le´rateurs de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie.
Certains types de sources candidates ont cependant plus de probabilite´ d’eˆtre pre´sents dans les
re´gions centrales de ces structures, qui nous inte´ressent particulie`rement dans le cadre de notre
e´tude. En eﬀet, le cœur de l’amas est la zone la plus magne´tise´e et la plus dense : c’est donc la`
que les particules ont le plus de chance d’eˆtre conﬁne´es et de produire des particules secondaires
e´ventuellement observables.
Les sursauts gamma (Waxman 1995a; Vietri 1995; Murase et al. 2006, 2008b) et d’autres
objets compacts comme des magne´tars (Arons 2003) sont de bons candidats aux sources des
rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. On s’attend a` ce que ces sources sursautantes soient
associe´es a` la mort d’e´toiles jeunes et massives que l’on trouve commune´ment dans les galaxies a`
formation stellaire (Le Floc’h et al. 2006; Savaglio et al. 2009). Ces dernie`res ne sont cependant
pas pre´dominantes dans les amas de galaxies et sont particulie`rement rares dans les parties cen-
trales denses qui nous inte´ressent dans le cadre du conﬁnement des rayons cosmiques (Koopmann
& Kenney 2004; Gavazzi et al. 2006). Gavazzi et al. (2006) trouvent en particulier que le taux
de formation stellaire par unite´ de masse de galaxies spirales de luminosite´ e´leve´e, est environ
deux fois moins important a` l’inte´rieur du rayon du viriel que dans des parties plus e´loigne´es
d’un amas.
Les chocs d’accre´tion et de fusion dans les amas de galaxies ont e´te´ conside´re´s par de nom-
breux auteurs comme de bons acce´le´rateurs (Norman et al. 1995b; Kang et al. 1996, 1997; Miniati
et al. 2000; Ryu & Kang 2003; Inoue et al. 2005, 2007; Murase et al. 2008a). Cependant, les chocs
forts qui sont ne´cessaires pour acce´le´rer les particules en produisant un spectre ade´quat ont lieu
essentiellement au bord de l’amas, ou` les fonds de photons et de baryons sont tre`s faibles. Ainsi,
les rayons cosmiques acce´le´re´s dans ces chocs externes subissent tre`s peu d’interactions dans les
amas, ce qui implique que qu’on ne s’attend pas a` observer des signatures importantes sur le
spectre d’e´nergie des rayons cosmiques et sur le ﬂux des photons et des neutrinos secondaires
(Inoue et al. 2007).
Les AGN sont plus commune´ment pre´sentes dans les parties centrales des amas. Des obser-
vations en radio montrent une forte pre´sence de galaxies de type FRI dans le centre des amas
de galaxies (Best 2004; Gilmour et al. 2009). Dans les amas a` cœur froid, comme nous l’avons
e´voque´ pre´ce´demment, ces objets pourraient arreˆter les e´coulements de gaz froid. Les galaxies
de type FRII qui sont des sources candidates encore plus prometteuses pour l’acce´le´ration de
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particules, sont plus souvent pre´sentes dans les groupes de galaxies ou les amas faibles (Prestage
& Peacock 1988; Hill & Lilly 1991; Miller et al. 2002).
On trouve e´galement des AGN moins actives (des galaxies Seyfert par exemple) a` un taux de
1.5 par amas de galaxies (Gilmour et al. 2007, 2009; Martini et al. 2006). Ces e´tudes indiquent que
ces AGN communes sont en majorite´ de´tecte´es dans les re´gions de densite´ mode´re´e. Pour cette
raison, et principalement parce que ces objets sont beaucoup moins eﬃcaces pour acce´le´rer les
particules a` de tre`s hautes e´nergies, ces AGN sont de moindre importance dans notre cadre. On
peut noter ne´anmoins que certains de ces AGN ont peut-eˆtre e´te´ plus actifs dans le passe´. Il est
e´galement possible que des particules acce´le´re´s mode´re´ment dans ces objets soient re´acce´le´re´s
dans les chocs de l’amas. Ces conside´rations introduisant de nombreux parame`tres inconnus,
nous ne les prendrons pas en compte dans ce chapitre.
Au vu de cette bre`ve analyse, les acce´le´rateurs les plus susceptibles d’induire des signatures
importantes sur les e´missions de rayons cosmiques et de leurs particules secondaires sont les
AGN centraux. Nous nous focaliserons donc dans ce chapitre sur ces objets en tant que sources
de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie dans les amas de galaxies.
6.1.3 Les fonds de photons et de baryons
Nous prenons en compte dans cette e´tude les interactions des protons et des noyaux e´nerge´-
tiques avec le CMB et le fond infrarouge (le terme “infrarouge” inclue ici e´galement les photons
UV et optiques). Nous calculons le fond diﬀus infrarouge en ajoutant les contributions du fond
infrarouge extra-amas et intra-amas cre´e´ par les galaxies au sein de l’amas. Nous mode´lisons le
fond diﬀus infrarouge d’apre`s les travaux de Stecker et al. (2006) et Kneiske et al. (2004). Dans
cette e´tude, nous ne prenons pas en compte les eﬀets d’e´volution avec le de´calage spectral, car
ceux-ci sont ne´gligeables compare´s aux incertitudes dues aux autres parame`tres, puisque nous
ne conside´rons que des de´calages spectraux de z . 0.2.
Le fond infrarouge intra-amas est mode´lise´ comme suit. Nous supposons que les amas locaux
(z . 0.2) sont en majorite´ peuple´s de galaxies elliptiques qui enrichissent mode´re´ment le milieu
avec des photons infrarouges. Nous convoluons donc la SED (spectre de distribution en e´nergie)
d’une galaxie elliptique typique avec la densite´ de galaxies dans nos cubes de simulations, qui
a au pre´alable e´te´ convolue´e par une fonction en 1/r2 pour prendre en compte la diminution
du ﬂux en fonction de la distance. La SED nous a e´te´ fournie par H. Dole et les de´tails de leur
mode´lisation peut eˆtre trouve´e dans Lagache et al. (2005). Les contours de la densite´ projete´e
de photons infrarouges sont trace´es dans le panneau central de la ﬁgure 6.2.
Il est important de souligner encore une fois que les galaxies dans les amas sont des elliptiques
en majorite´. Selon les analyses de Holden et al. (2007) et van der Wel et al. (2007), la fraction
de galaxies elliptiques parmi les galaxies de masse M > 4× 1010M⊙ dans les amas a` z < 0.2 est
supe´rieure a` 90%. Ces galaxies ont une SED tre`s diﬀe´rente de celles des galaxies ultra-lumineuses
(ULIRG) qui ont e´te´ utilise´es par exemple par de Marco et al. (2006) pour e´valuer le fond de
photons infrarouge : les SED de galaxies elliptiques sont infe´rieures a` ceux des ULIRGs de deux
ordres de grandeur autour de 1µm et de 4 ordres de grandeurs autour de 100µm (voir ﬁgure 6.3).
Le fond de baryons au sein de l’amas est e´value´ directement a` l’aide des simulations de Dubois
& Teyssier (2008). Aﬁn de proﬁter de la haute re´solution de ces simulations dans les parties
centrales de l’amas, nous n’utilisons pas pour mode´liser ce champ une grille tridimensionnelle
lisse´e. Nous supposons plutoˆt que le gaz a une syme´trie sphe´rique (nous avons ve´riﬁe´ que la
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Figure 6.3 – Spectres de distribution en e´nergie pour diffe´rents types de galaxies, de l’ultraviolet au mil-
lime´trique. La galaxie ultra-lumineuse (ULIRG) a e´te´ observe´e a` de´calage spectral e´leve´ (z = 0.66), le facteur
multiplicatif sur le spectre prend en compte la dilution du flux due a` cette distance. (Source : Lagache et al. 2005.)
perte de l’asyme´trie n’aﬀectait pas nos re´sultats) et nous utilisons un proﬁl radial de la densite´
du gaz, avec une haute re´solution au centre.
Figure 6.4 – Profil de densite´ baryonique des simulations de Dubois & Teyssier (2008). En traits pleins rouges,
la densite´ pour l’amas a` cœur froid, et en tirets bleus, le cas sans cœur froid.
6.2 Propagation de protons et de noyaux : techniques nume´riques
Nous de´crivons dans cette section certains aspects de notre code de propagation de noyaux
qui combine une inte´gration rapide et pre´cise de la trajectoire dans le champ magne´tique, et
des calculs de Monte-Carlo complets pour les interactions photoniques et baryoniques sur les
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noyaux primaires et secondaires. Pour une description de´taille´e de ces processus et des traite-
ments nume´riques possibles, on pourra se reporter au chapitre 2. Nous expliciterons e´galement
la composition chimique que nous choisissons d’injecter a` la source.
Techniques de propagation
Nous adoptons le sche´ma de transport dans le champ magne´tique de´crit dans la section 3.6.
Ceci nous permet d’inte´grer la trajectoire de fac¸on rapide, et de prendre en compte des eﬀets de
turbulence a` e´chelle infe´rieure a` la re´solution de notre grille.
Nous mode´lisons les interactions des protons et des noyaux sur les photons du CMB, infra-
rouges, UV et optiques en se basant sur le code de´veloppe´ par Allard et al. (2005, 2006). Les
lignes principales du code sont de´crites dans la section 2.4. La photo-production de paires sur
les diﬀe´rents fonds de photons est traite´e comme des processus continus (ceci est justiﬁe´ au vu
de l’ine´lasticite´ et du libre parcours moyen faible de ce processus). Nous utilisons les sections
eﬃcaces, les ine´lasticite´s et les normalisations en fonction de la masse et de la charge donne´es
par Rachen (1996). La production de paires d’e´lectrons-positrons est mode´lise´e selon la me´thode
de´crite en ﬁn de section 2.3.1 : on suppose que les paires sont cre´e´es selon une loi de puissance,
avec une normalisation de´pendant de l’e´nergie du noyau incident et de celle du photon (que nous
choisissons a` ǫ = 10−3 eV, qui est l’e´nergie moyenne d’un photon du CMB).
Pour les protons, les processus de photo-production de pions sont mode´lise´es avec le ge´ne´ra-
teur d’e´ve´nements SOPHIA (Mu¨cke et al. 2000), ce qui nous permet de traiter pre´cise´ment les
diﬀe´rents canaux d’interaction (voir section 2.4). Pour les noyaux de nombre de masse A ≥ 9,
on mode´lise le processus de photo-de´sinte´gration GDR en utilisant les sections eﬃcaces calcule´es
analytiquement par Khan et al. (2005), qui prennent en compte les diﬀe´rents canaux d’interac-
tion et sont en meilleur accord avec les donne´es expe´rimentales que les traitements pre´ce´dents.
Pour les noyaux de masse A < 9, nous utilisons les ajustements phe´nome´nologiques de Ra-
chen (1996). Pour les autres processus de photo-de´sinte´gration (QD et BR), nous utilisons les
parame´trisations de Rachen (1996).
Les processus d’interactions avec le fond de baryons sont mode´lise´s a` l’aide du code d’in-
teraction hadronique EPOS (Werner et al. 2006). Nous supposons que le fond de baryons est
essentiellement compose´ de protons au repos, ce qui est une bonne approximation au vu des
facteurs de Lorentz colossaux que nous conside´rons. Nous traitons la fragmentation des noyaux
produits a` l’aide du mode`le de Campi & Huefner (1981), tel qu’il est imple´mente´ dans le code
de formation de gerbes hadroniques CONEX (Bergmann et al. 2007).
Description de la composition chimique mixte choisie
Pour la composition chimique a` la source, nous utilisons les abondances relatives calcule´es
par Duvernois & Thayer (1996) a` partir des mesures sur le rayonnement cosmique Galactique
a` des e´nergies de quelques MeV par nucle´on. Ces auteurs corrigent les donne´es expe´rimentales
de la modulation solaire et des eﬀets de spallation durant la propagation aﬁn de remonter aux
abondances au niveau des sources. Le tableau 6.2 pre´sente leurs re´sultats pour les e´le´ments
les plus abondants dans le rayonnement cosmique. Notons que ces valeurs sont estime´es a` une
e´nergie par nucle´on E/A donne´e. Ainsi, pour un spectre d’injection en loi de puissance d’indice
α, le nombre de noyaux Ni d’une espe`ce i de masse Ai dans un intervalle d’e´nergie [E,E + dE]
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s’e´crit :
Ni(E) = xiA
α−1
i KE
−αdE , (6.1)
ou` xi est l’abondance relative du noyau i calcule´e par Duvernois & Thayer (1996), et K est
le facteur de normalisation du spectre d’injection. Le calcul de ce facteur ne´cessite une hypo-
the`se sur les e´nergies minimale Emin et maximale Emax a` la source. Nous supposons que cette
dernie`re est proportionnelle a` sa charge (Emax,i = ZiEmax(
1H)), comme nous l’obtiendrions si
l’acce´le´ration des particules e´tait uniquement limite´e par un eﬀet de conﬁnement magne´tique
(e´quation 1.12). Nous pouvons alors calculer les abondances relatives Xi des diﬀe´rentes espe`ces
i que nous conside´rons a` n’importe quelle e´nergie E :
Xi =
xiA
α−1
i (E
1−α
min − E1−αmax,i)∑
j xjA
α−1
j (E
1−α
min − E1−αmax,j)
. (6.2)
Dans la pratique, Emin ≪ Emax, donc la de´pendance en Emax est ne´gligeable. On voit par contre
que les abondances relatives de´pendent de l’indice spectral. Dans la Galaxie, les supernovæ
pre´sentent un spectre en 2.0 − 2.3 : il suﬃt d’injecter ces valeurs dans l’e´quation 6.2 pour
obtenir les abondances relatives dans les sources Galactiques (nous adoptons dans ce chapitre
les abondances relatives pour un indice spectral en 2.3).
e´le´ment 1H 4He 12C 16O 24Mg 28Si 56Fe
x [x(Si) = 100] 9.4×104 1.3×104 447.4 526.3 108.4 100 97
Table 6.2 – Abondances relatives a` une e´nergie de quelques GeV par nucle´on, pour les e´le´ments les plus
abondants du rayonnement cosmique calcule´es par Duvernois & Thayer (1996).
6.3 Re´sultats et discussions
Dans cette section, nous pre´sentons les re´sultats de nos simulations pour diﬀe´rentes norma-
lisations du champ magne´tique, dans le cas d’amas avec et sans cœur froid. Nous plac¸ons la
source des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie au centre de l’amas ou a` une position le´ge`-
rement de´cale´e, et nous injectons soit une composition 100% protons, soit la composition mixte
que nous avons de´crite dans la section pre´ce´dente. L’indice spectral est ﬁxe´ a` 2.3 pour toutes
nos ﬁgures, sauf mention du contraire. L’e´nergie maximale d’injection est de Emax = 10
20.5 eV
pour les protons et le ﬂux est coupe´ de fac¸on exponentielle au-dela`. La plupart de nos re´sultats
sont normalise´s arbitrairement a` un a` E = 1019 eV. Lorsque des comparaisons avec les donne´es
sont ne´cessaires, nous normalisons nos ﬂux en choisissant une luminosite´ de la source centrale
en rayons cosmiques de Lcr = 10
44 erg/s et une e´nergie minimale d’injection de Emin = 10
9 eV.
6.3.1 Spectre des rayons cosmiques
Un point important de ce travail est d’e´tudier la composition re´sultante des rayons cosmiques
de ultra-haute e´nergie lorsqu’une composition chimique mixte est injecte´e au centre – ou a` une
position le´ge`rement de´cale´e – d’un amas de galaxies.
La ﬁgure 6.5 montre la composition obtenue pour : (a` gauche) un amas a` cœur froid, pour
diﬀe´rentes normalisations centrales du champ magne´tique (Bc = 3 µG, 10 µG and 30 µG de
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Figure 6.5 – Spectres en e´nergie des rayons cosmiques. A` gauche : pour une injection centrale et un amas a`
cœur froid, avec un champ magne´tique central de : Bc = 3µG, 10µG and 30µG de haut en bas. A` droite, pour
un amas sans cœur froid avec un champ magne´tique central de Bc = 1µG et une injection centrale (en haut), et
pour un amas a` cœur froid avec Bc = 10µG et la source place´e a` 100 kpc du centre (en bas). Les traits pleins
noirs indiquent le flux total et les tirets bleus le flux des noyaux secondaires produits pendant la propagation.
Nous montrons aussi la contribution des diffe´rentes espe`ces chimiques comme indique´ dans le deuxie`me panneau :
protons (vert), he´lium (noir tiret-point), carbone, azote et oxyge`ne (rose), toutes les espe`ces de charge Z comprise
entre 12 et 20 (rouge) et noyaux lourds de charge 20 < Z < 26 (marron). Ces spectres sont normalise´s a` un en
E = 1019 eV.
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haut en bas). Ces trois panneaux supposent que l’injection des particules a lieu au centre de
l’amas, ou` la densite´ des photons et des baryons est la plus importante. A` droite, est repre´sente´e
la composition obtenue pour un amas sans cœur froid avec un champ magne´tique central de
Bc = 1µG et une injection centrale (en haut), et pour un amas a` cœur froid avec Bc = 10µG et
la source place´e a` 100 kpc du centre (en bas). Le temps de vie limite´ des AGN n’est pas pris en
compte ici : nous supposons que la source e´met des particules de fac¸on continue et que le re´gime
stationnaire a e´te´ atteint.
Remarques ge´ne´rales lie´es a` la propagation
Dans ces ﬁgures, on remarque plusieurs creux et bosses dont l’amplitude et la position varient
selon la masse du noyau et la normalisation du champ magne´tique 1. Ces eﬀets s’expliquent par
les de´pendances suivantes :
– l’e´nergie seuil de photo-de´sinte´gration des noyaux de masse A est telle que EAγ,seuil ∝ A,
– le libre parcours moyen pour la photo-de´sinte´gration est tel que λAγ ∝ A−1,
– le libre parcours moyen pour les interactions hadroniques est tel que λAp ∝ A−2/3,
– le temps de conﬁnement suit la loi τconf ∝ (E/Z)−1/3,
– la densite´ de baryons nH de´croˆıt tre`s vite avec la distance a` la source et n’est donc impor-
tante qu’au cœur,
– la densite´ de photons infrarouge nIR de´croˆıt moins vite que celle des baryons.
Aux plus basses e´nergies, le ﬂux des noyaux les plus lourds est fortement supprime´ a` cause
des interactions hadroniques qui pre´dominent au centre de l’amas (ﬁgure 2.5). Dans la meˆme
gamme d’e´nergie, les noyaux le´gers et de masse interme´diaire subissent moins d’interactions car
ils ont des libres parcours moyens et des rigidite´s plus grands (ﬁgure 2.8). La densite´ baryonique
de´croissant rapidement avec la distance au centre et le temps de conﬁnement avec l’e´nergie, les
interactions hadroniques deviennent moins eﬃcaces pour de´sinte´grer les noyaux au-dessus de ∼
1017 eV. Au-dela` de cette e´nergie, les noyaux lourds peuvent cependant interagir avec les photons
optiques et de l’infrarouge proche. Comme la densite´ de photons de´croˆıt plus lentement que
la densite´ baryonique, la photo-de´sinte´gration devient tre`s eﬃcace pour de´sinte´grer les noyaux
lourds, en particulier lorsque la normalisation du champ magne´tique est e´leve´e. Pour les e´le´ments
plus le´gers, le seuil de photo-interaction est plus bas (globalement proportionnel a` la masse du
noyau), mais le libre parcours moyen est plus grand : les eﬀets de la photo-de´sinte´gration sur les
noyaux le´gers et de masse interme´diaire sont donc plus faibles.
Le taux de production des protons secondaires ainsi que leur abondance relative a` basse
e´nergie de´pend des interactions des noyaux. On peut voir, comme pre´vu, que l’abondance relative
des protons secondaires est plus e´leve´e pour les grandes normalisations des champs magne´tiques,
graˆce a` un meilleur conﬁnement vers le centre de l’amas. Entre E ∼ 1017.5 et 1018.5 eV, la
diminution de l’abondance des protons secondaires re´sulte de l’e´chappement des noyaux. Au-
dessus de E ∼ 4 × 1018 eV, la fraction de protons secondaires augmente a` nouveau graˆce aux
interactions des noyaux avec les photons du CMB, a` partir du seuil d’e´nergie ∼ A × 4 × 1018
eV. Les noyaux sont comple`tement de´sinte´gre´s par les photons du CMB et se retrouvent sous
forme de nucle´ons secondaires a` plus basse e´nergie, donnant lieu, comme l’on s’y attendrait,
a` une composition pur proton aux plus hautes e´nergies. Notons cependant que ces interactions
1. On pourra suivre les propos de ce paragraphe a` l’aide des figures 2.5, 2.7 et 2.8, et de l’ensemble de la
section 2.1.4.
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(contrairement a` celles a` plus basse e´nergie) ne sont pas dues a` l’environnement de l’amas, car les
noyaux ne sont presque pas conﬁne´s a` ces e´nergies ; elles auraient donc lieu de la meˆme manie`re
dans le milieu intergalactique (voir par exemple Allard et al. 2008).
Les eﬀets de la propagation dans le milieu intergalactique exte´rieur a` l’amas ne sont pas
inclus dans nos ﬁgures, mais ils ne devraient pas aﬀecter la composition de fac¸on importante
pour des sources proches (a` moins de 100 − 200 Mpc). En eﬀet les interactions avec le CMB
ayant de´ja` de´sinte´gre´ les noyaux (du moins les noyaux lourds et de masse interme´diaire) au sein
de l’amas, les interactions subsidiaires a` ultra-haute e´nergie seront ne´gligeables. Les photons de
l’infrarouge lointain peut e´ventuellement jouer un roˆle pour les particules d’e´nergie & 3×1019 eV,
en diminuant le ﬂux d’e´le´ments lourds, mais ceci devrait avoir un eﬀet mineur compare´ aux
interactions subies dans l’amas. Ainsi, aux plus hautes e´nergies, la composition ne devrait pas
changer, mais nous nous attendons a` une modiﬁcation de la forme du spectre a` cause de la
coupure GZK des protons restants.
Effet de l’intensite´ du champ magne´tique
Ces ﬁgures de´montrent que pour un champ magne´tique e´leve´ (mais re´aliste) de Bc ∼ 30 µG
au centre d’un amas a` cœur froid, les noyaux lourds survivent diﬃcilement, et s’e´chappent de
la structure seulement a` des e´nergies de l’ordre de E ∼ 1020 eV. Pour des champs moins forts
cependant, une quantite´ raisonnable d’e´le´ments lourds peuvent survivre a` la propagation dans les
amas. On peut aussi noter qu’aux e´nergies extreˆmes (E & 1020.5), les noyaux ne survivront pas
a` la propagation dans le fond diﬀus cosmologique ; la petite fraction d’e´le´ments le´gers (Z < 6)
pre´sents a` ces e´nergies dans nos spectres seront rapidement photo-de´sinte´gre´s apre`s propagation
sur quelques me´gaparsecs dans le milieu extra-amas.
Effets dus au type d’amas conside´re´
La colonne de droite de la ﬁgure 6.5 pre´sente les cas d’un amas sans cœur froid avec un champ
magne´tique central de Bc = 1 µG, et une source place´e au centre (en haut) et d’un amas a` cœur
froid avec Bc = 10 µG et une source de´cale´e de 100 kpc du centre (en bas). Le panneau du haut
doit eˆtre compare´ au panneau du bas de la colonne de gauche, car le facteur de normalisation du
champ est identique dans ces deux cas : le champ magne´tique ne diﬀe`re donc que pour la partie
centrale de l’amas (voir ﬁgure 6.1). La force du champ magne´tique et la densite´ de baryons au
centre de l’amas joue tre`s clairement un roˆle aux basses e´nergies (E . 1017.5 eV) : le conﬁnement
dans le cœur est plus eﬃcace et les noyaux lourds sont de´sinte´gre´s de fac¸on plus eﬃcaces dans
le cas d’un amas a` cœur froid. La longueur de cohe´rence, qui est plus grande dans le centre de
l’amas a` cœur froid (voir tableau 6.1) contribue aussi . En eﬀet, on peut voir que le temps de
conﬁnement de´pend de λ et de B selon (e´quation A.16 et A.13) :
τconf ∝ Z1/3E−1/3B1/3 λ−2/3 . (6.3)
Le fait que les deux premiers panneaux de gauche de la ﬁgure 6.5 paraissent plus optimistes
en termes de survie des noyaux que pour le cas de l’amas sans cœur froid malgre´ un champ
magne´tique plus fort au centre est duˆ a` notre fac¸on de normaliser les champs. Le champ ma-
gne´tique est en eﬀet pique´ au centre de l’amas a` cœur froid et une normalisation globale de B
pour obtenir la valeur centrale requise de Bc baisse aussi le champ a` l’exte´rieur du cœur. Nous
obtenons ainsi des champs qui sont rapidement tre`s faibles lorsqu’on s’e´loigne du centre, et en
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particulier plus faibles que celui d’un amas sans cœur froid normalise´ a` Bc = 1 µG. Les deux
premiers panneau a` gauche devraient en fait eˆtre compare´s a` des amas a` cœur froid normalise´es
a` Bc = 0.3 µG and 0.1 µG respectivement.
Effet de la position de la source
Il est plausible que les sites d’acce´le´ration des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie ne
soient pas exactement au centre des amas de galaxies, mais le´ge`rement de´cale´s de quelques cen-
taines de kiloparsecs. Ceci serait en particulier le cas de particules acce´le´re´es dans des points
chauds Rachen & Biermann (1993) ou dans des lobes de radio-galaxies (voir par exemple O’Sul-
livan et al. 2009), qui se forment a` une distance de quelques centaines de kiloparsecs de trou
noir central (Bridle & Perley 1984). Le panneau en bas a` droite de la ﬁgure 6.5 pre´sente le
spectre re´sultant d’une injection de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie a` 100 kpc du centre
de l’amas. Dans un amas a` cœur froid, la densite´ baryonique descend tre`s rapidement avec la
distance au centre : a` 100 kpc, la densite´ moyenne est de´ja` infe´rieure de deux ordres de gran-
deur par rapport a` celle du centre. Ceci explique pourquoi les noyaux survivent beaucoup mieux
dans ce cas, particulie`rement a` basse e´nergie. Les accidents dans le spectre des noyaux lourds que
nous avons de´crits plus haut sont toujours pre´sents mais a` plus faible amplitude. La composition
initiale est donc modiﬁe´e de fac¸on moindre dans l’environnement de l’amas. La position de la
source aura donc une inﬂuence notable sur la composition apre`s propagation dans un amas. La
forte de´ple´tion des e´le´ments lourds n’est attendue que si la source est dans le voisinage imme´diat
du centre de l’amas.
Comparaison du flux diffus avec les donne´es observationnelles
Aﬁn de comparer le ﬂux de rayons cosmiques produit avec les donne´es observationnelles des
expe´riences AGASA, HiRes et de l’Observatoire Pierre Auger, nous calculons le ﬂux diﬀus en
supposant que tous les amas ont la meˆme masse, et qu’ils sont distribue´s dans l’Univers avec
une densite´ de nGC = 10
−5 Mpc−3. Notons que les amas massifs sont des objets rares de densite´
2× 10−6 Mpc−3 pour M & 1015 M⊙, mais la densite´ peut s’e´lever jusqu’a` quelques 10−5 Mpc−3
lorsqu’on inclue des amas de masse plus raisonnable de M & 5× 1014 M⊙ (Jenkins et al. 2001).
En supposant que seule une fraction de ces amas abritent des objets de type FRI, la densite´ qui
nous inte´resse devient de l’ordre de ∼ 10−5 Mpc−3. Nous faisons propager les rayons cosmiques
dans le milieu extra-galactique hors de l’amas (en incluant tous les processus de perte d’e´nergie
importants) et trouvons que leur ﬂux diﬀus ajuste tre`s bien les observations pour l’ensemble de
parame`tres que nous avons choisi (c’est-a`-dire une luminosite´ de source en rayons cosmiques de
Lcr = 10
44 erg/s et un indice spectral de 2.3). Ceci implique que les sources de luminosite´ plus
e´leve´e de Lcr = 10
45 erg/s (qui est une limite supe´rieure pour les galaxies Seyfert ou FRI) ou
une densite´ d’amas plus e´leve´e re´sulterait en une surproduction du ﬂux de rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie. La normalisation du spectre est en eﬀet proportionnel a` Lcr×nCG. On peut
aussi remarquer qu’une injection plus dure entraˆınerait e´galement une surproduction du ﬂux.
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Effet du temps d’activite´ limite´ de l’AGN
Nous avons conside´re´ jusqu’a` pre´sent des spectres calcule´ dans le cas d’un re´gime permanent,
en supposant que la dure´e de vie de l’AGN e´tait inﬁnie. Il est cependant bien connu que les AGN
ne restent pas actif sur l’aˆge de l’Univers. Schmidt (1966) a calcule´ que le temps de vie moyen de
sources radio de´croˆıt lorsque leur luminosite´ augmente, et qu’il est de l’ordre de ∼ 107 ans pour
une luminosite´ de 1043−44 erg/s. Un temps d’injection aussi court peut avoir un eﬀet conside´rable
sur le spectre observe´ des rayons cosmiques, car on peut constater que ces temps sont plus courts
que le temps de conﬁnement de certains noyaux de basse e´nergie.
Les ﬁgures 6.6 et 6.7 pre´sentent l’e´volution du spectre des rayons cosmiques dans le temps,
en supposant un temps de vie limite´ de l’AGN de tAGN = 10
6 ans et 107 ans respectivement. La
re´manence en rayons cosmiques observe´e apre`s l’extinction de la source est due aux temps de
conﬁnement qui diﬀe`rent selon les espe`ces et l’e´nergie, et a` la variance autour de ce temps moyen.
Au ﬁl du temps, nous voyons apparaˆıtre des particules de basse e´nergie et des noyaux de plus
en plus lourds. La variance σconf autour du temps de conﬁnement moyen tconf est globalement
proportionnelle a` ce dernier, ce qui signiﬁe que les e´le´ments le´gers de haute e´nergie auront une
faible variance. Pour cette raison, les protons de haute e´nergie et l’he´lium disparaissent rapide-
ment apre`s l’extinction de la source, alors que les noyaux lourds avec leur temps de conﬁnement
leur variance plus e´leve´e restent pre´sents plus longtemps, bien qu’avec un ﬂux plus faible. Ceci
conduit a` une composition lourde aux e´nergies extreˆmes pour les temps supe´rieurs a`∼ tAGN+tesc,
ou` tesc est le temps d’e´chappement des protons qui se propagent quasi-rectiline´airement dans
l’amas. Apre`s ∼ 10 tAGN, le ﬂux est conside´rablement re´duit a` toutes les e´nergies.
Ces eﬀets pourraient eˆtre e´ventuellement de´tecte´s si des amas proches abritant des AGN
e´teints contribuent au ﬂux diﬀus observe´ des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Dans
cette conﬁguration en eﬀet, la composition aux plus hautes e´nergies pourrait eˆtre lourde et
meˆme enrichie en fer. Il est aussi inte´ressant de noter que ces eﬀets devraient eˆtre pre´sents
dans le cas de tout autre type de source non stationnaire place´e dans un milieu magne´tise´,
et injectant une composition mixte. On pourrait aussi relier ces phe´nome`nes de de´pendance
temporelle a` l’absence de sources puissantes dans les directions d’arrive´e des e´ve´nements de plus
haute e´nergie : les amas magne´tise´s abritant un AGN e´teint peut e´mettre une re´manence en
rayons cosmiques et contribuer au spectre global observe´, si leur densite´ et la luminosite´ de la
source sont assez e´leve´es. Ces eﬀets temporels de´pendront cependant de la dure´e du cycle de
l’AGN. Celle-ci ﬁxe la pe´riode moyenne d’e´mission a` laquelle on s’attend a` observer un amas
contenant un AGN. Nous pouvons aussi remarquer que la pre´sence d’un ou deux AGN au
centre d’un amas peut contribuer a` l’e´talement dans le temps des variations de ﬂux, ce qui peut
simuler le cas d’un re´gime permanent. Dans cette situation, on obtiendrait les ﬂux calcule´s dans
la ﬁgure 6.5.
6.3.2 Neutrinos secondaires
Si le rapport entre la dure´e des cycles d’inactivite´ et d’activite´ de certains AGN dans les
amas est importante, on ne verra pas de neutrinos ou de photons en meˆme temps que les rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie. Pour les amas abritant un AGN pour lesquels ce rapport est
faible, on peut chercher la signature de la propagation des noyaux parmi les neutrinos secondaires
produits. Les ﬁgures 6.8 et 6.9 pre´sentent les ﬂux de neutrinos que nous avons calcule´s pour un
amas de galaxies a` cœur froid situe´ a` 100 Mpc, qui abrite une source centrale de luminosite´
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Figure 6.6 – E´volution du spectre des rayons cosmiques dans le temps, en supposant une dure´e de vie de l’AGN
central de tAGN = 10
6 ans, pour for le cas d’un amas a` cœur froid de champ magne´tique central Bc = 10 µG.
Chaque case repre´sente le spectre au temps indique´ en haut a` droite. L’injection de la source commence a` t = 0. La
contribution des diffe´rentes espe`ces chimique est pre´sente´e dans le meˆme code de couleurs que pour la figure 6.5.
Le trait e´pais noir est le spectre total et le trait fin noir est le flux total obtenu pour un temps de vie infini de
l’AGN, et une inte´gration du flux sur l’aˆge de l’Univers, comme dans la figure 6.5. Ces spectres sont normalise´s
aux valeurs obtenues a` E = 1019 eV.
Figure 6.7 – Idem figure 6.7, mais avec un temps de vie de l’AGN de tAGN = 107 ans.
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Figure 6.8 – Flux de neutrinos pour un amas a` cœur froid avec un champ magne´tique au centre de Bc = 10 µG
et une source centrale injectant une composition mixte avec Lcr = 10
44 erg/s, a` une distance de 100 Mpc, pour des
indices spectraux 2.3 (trait noir e´pais) and 2.1 (trait fin violet). La contribution des diffe´rents fonds est indique´e
pour l’indice spectral 2.3 : les interactions avec les photons du CMB (pointille´s bleus), avec les photons infrarouges
produits par les galaxies (tirets rouges), avec le fond diffus infrarouge extra-amas (tirets-points verts) et avec le
fond de baryons (tirets-points roses).
en rayons cosmiques Lcr = 10
44 erg/s, injectant une composition mixte avec un indice spectral
de 2.3 et une e´nergie maximale Emax = 10
20.5 eV. Nous n’injectons pas de particules d’e´nergie
infe´rieure a` Emin,simu = 10
16 eV et arreˆtons la propagation des noyaux lorsque ce seuil est atteint :
nous ne pre´sentons donc pas le ﬂux de neutrinos en dessous de 1 PeV.
Contribution des diffe´rents noyaux
La ﬁgure 6.9 montre la contribution des protons, de l’he´lium et du fer sur la production des
neutrinos. Il apparaˆıt que celle des protons domine de loin, mais les diﬀe´rents e´le´ments exhibent la
meˆme forme. L’e´cart entre les diﬀe´rentes espe`ces est principalement due aux abondances relatives
suppose´es, et les contributions seraient plus proches si toutes les espe`ces avaient des abondances
similaires. Meˆme dans ce cas cependant, la contribution des diﬀe´rentes espe`ces de´croˆıtrait avec
la masse. Ceci est duˆ au fait que l’e´nergie des neutrinos de´pend du facteur de Lorentz du noyau :
Eν ∝ ΓA ∝ EA/A, ce qui signiﬁe qu’un neutrino produit a` Eν donne´e requiert un rayon cosmique
d’e´nergie EA plus e´leve´e si A est grand. Pour les indices spectraux typiques que nous avons choisis
dans cette e´tude (≥ 2) la contribution des noyaux le´gers est plus importante. La hie´rarchie entre
les diﬀe´rentes particules primaires de´pendra bien suˆr de l’indice spectral de la source : un indice
dur conduira a` des e´carts moins prononce´s entre les espe`ces.
Les longueurs d’interaction plus courtes pour les e´le´ments lourds tendent a` contrebalancer
partiellement cet eﬀet, car les noyaux lourds subissent en moyenne plus d’interaction, produisant
potentiellement des neutrinos. D’autre part, les noyaux peuvent produire des neutrinos soit par
interaction du noyau primaire (par interactions hadroniques ou par photo-production de pions)
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Figure 6.9 – Flux de neutrinos pour un amas a` cœur froid avec un champ magne´tique au centre de Bc = 10 µG
et une source centrale injectant une composition mixte avec Lcr = 10
44 erg/s, a` une distance de 100 Mpc et pour
un indice spectral de 2.3. La contribution des protons primaires (tirets verts), de l’he´lium (tirets-points bleus) et
du fer (trait plein rouge) sont indique´es.
ou par interactions des nucle´ons secondaires (hadroniques, photo-pion, ou de´sinte´gration de
neutrons, bien que ce dernier processus contribue tre`s faiblement dans la gamme d’e´nergie que
nous conside´rons). La contribution relative des nucle´ons secondaires de´pend de la masse de la
particule primaire, car λAγ ∝ A−1 et λAp ∝ A−2/3. Ainsi, pour les noyaux lourds, les nucle´ons
secondaires sont produits tre`s rapidement, lorsque le noyau est encore dans la re´gion centrale
de l’amas. Ceci n’est plus le cas pour des noyaux tels que l’he´lium. Les nucle´ons secondaires
produits dans les re´gions centrales de l’amas rencontreront des fonds de photons et de baryons
plus denses et produiront plus facilement des neutrinos. La contribution des nucle´ons secondaires
au ﬂux de neutrinos produits a` l’inte´rieur de l’amas est donc plus important pour les noyaux les
plus lourds.
Contribution des diffe´rents fonds
La compe´tition entre les interactions photoniques et hadroniques est aussi un aspect inte´res-
sant de la production de neutrinos dans les amas de galaxies. Comme le montre la ﬁgure 6.8, les
interactions hadroniques dominent sur les photo-interactions pour la production des neutrinos
(pour les neutrinos produits en dessous de Eν = 10
18 eV). Dans le cas des protons, le taux d’in-
teractions hadroniques est bien plus e´leve´ au centre de l’amas et la photo-interaction compense
partiellement leur de´ﬁcit a` cause de l’e´volution plus plate de la densite´ de photons en fonction
de la distance au centre de l’amas. Notons qu’en dessous de E = 1016 eV, la photo-interaction
cesse de contribuer a` la production de neutrinos, a` cause du seuil en e´nergie du processus de
photo-production de pions. Pour les noyaux, l’intervalle d’e´nergie entre la contribution des inter-
actions hadroniques et photoniques est plus importante. Ceci peut paraˆıtre e´tonnant au premier
abord, car le taux de photo-interactions ∝ A augmente plus vite avec la masse que le taux d’in-
teraction hadronique ∝ A2/3. Cependant, une fraction signiﬁcative de photo-interactions a lieu
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Figure 6.10 – Flux diffus de neutrinos obtenus pour une densite´ d’amas de galaxies nGC = 10−5 Mpc−3 et
pour des AGN de luminosite´ en rayons cosmiques Lcr = 10
44 erg/s, et un indice spectral d’injection de 2.3. Une
composition mixte est injecte´e au centre d’un amas sans cœur froid avec Bc = 1µG (trait plein e´pais rouge), et
dans un amas a` cœur froid avec Bc = 30µG (trait plein solide e´pais), Bc = 10µG (trait plein solide fin), Bc = 3µG
(pointille´s noirs) et sans champ magne´tique (pointille´s verts). Nous pre´sentons aussi les cas d’une injection pur
proton au centre (tirets longs bleus) et d’une injection mixte a` 100 kpc du centre d’un amas a` cœur froid avec
Bc = 10 µG (trait plein rose).
au travers du processus GDR qui ne produit de neutrinos que via les nucle´ons secondaires. La
photo-production de pions par les noyaux qui peut produire des neutrinos directement est ainsi
e´crante´e par ce processus d’eﬃcacite´ moindre. D’un autre coˆte´, les interactions hadroniques du
noyau parent produisent des neutrinos dans tous les cas, ce qui explique la contribution relative
plus faible des processus de photo-interaction sur la production de neutrinos, dans le cas des
noyaux. Remarquons aussi qu’a` cause des e´volutions diﬀe´rentes avec la distance au centre des
fonds de baryons et de photons, la contribution relative des interactions photoniques sera plus
importante si la source est de´cale´e du centre de l’amas.
Notons enﬁn que le ﬂux de neutrinos produits a` ultra-haute e´nergie par interactions avec le
CMB est infe´rieur au ﬂux de neutrinos cosmoge´niques (d’environ un ordre de grandeur) car nous
ne prenons pas en compte la propagation dans le milieu extra-amas. Sachant que le conﬁnement
magne´tique est ineﬃcace a` tre`s hautes e´nergie, ce ﬂux ne peut repre´senter qu’une petite fraction
du ﬂux des neutrinos cosmoge´niques.
Comparaison aux donne´es et influence des diffe´rents parame`tres sur le flux
Pour avoir un ordre de grandeur, la sensibilite´ du de´tecteur de la ge´ne´ration future KM3NeT
sera de l’ordre de ∼ 2×10−9 GeV s−1 cm−2 sur un an pour une source ponctuelle dans la gamme
d’e´nergie du PeV. D’apre`s notre ﬁgure, nous pouvons nous attendre a` ce que le ﬂux d’un amas
de galaxies de ce genre soit typiquement en dessous des limites de sensibilite´s expe´rimentales,
pour un spectre d’injection en 2.3. Le ﬂux sera ampliﬁe´ d’un ordre de grandeur pour un indice
de 2.1, et sera donc plus proche des limites observationnelles. Cependant, comme nous l’avons
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souligne´ dans la section pre´ce´dente, une injection aussi dure peut surproduire les rayons cos-
miques de ultra-haute e´nergie par rapport aux donne´es observationnelles de AGASA, de HiRes
et de l’Observatoire Pierre Auger. Ceci signiﬁe qu’une source de luminosite´ e´leve´e et d’indice
spectral dur, plus favorable a` l’observation, devra avoir une densite´ faible dans l’Univers pour
ne pas violer les limites impose´es par le ﬂux total en rayons cosmiques. On peut de´duire de ces
re´sultats que la de´tection en neutrinos de sources ponctuelles dans les amas de galaxies semble
diﬃcile ; l’accumulation de ﬂux provenant de plusieurs sources pourrait eˆtre plus prometteuse.
Pour e´tudier ce point, nous calculons le ﬂux de neutrinos cumule´s pour une densite´ d’amas
de galaxies de nGC = 10
−5 Mpc−3, en supposant la meˆme masse pour tous les amas, de la
meˆme fac¸on que pour le ﬂux diﬀus des rayons cosmiques. Nos re´sultats sont pre´sente´s dans la
ﬁgure 6.10. Nous ne prenons pas en compte l’e´volution de la densite´ de sources avec le de´calage
spectral, qui aurait un eﬀet ne´gligeable pour z < 0.2 (Colafrancesco & Blasi 1998). A` plus haut
de´calage spectral, il faudrait aussi prendre en compte l’e´volution de l’amas en lui-meˆme (de la
densite´, du fond de photons infrarouges, et surtout du champ magne´tique), ce qui est aujourd’hui
impossible vu notre me´connaissance de l’origine et de l’e´volution des champs magne´tiques extra-
galactiques. Nos calculs nous permettent de mesurer l’eﬀet de nos parame`tres cle´s, et de noter
que nos ﬂux tournent autour de la limite observationnelle des de´tecteurs actuels et a` venir. En
eﬀet, la sensibilite´ de IceCube pour le ﬂux diﬀus est de l’ordre de 1.5× 10−8 GeV s−1 cm−2 sr−1
pour un an, ce qui permettrait une de´tection dans les anne´es a` venir.
Il est inte´ressant de noter l’importance du conﬁnement magne´tique sur la production de
neutrinos secondaires, ainsi que la diﬀe´rence entre les amas avec et sans cœur froid. Rappelons
qu’il faut comparer le cas de l’amas sans cœur froid pre´sente´ ici avec le cas de l’amas a` cœur
froid avec Bc = 30 µG. Nous pouvons voir que la pre´sence du champ magne´tique augmente la
production de neutrinos d’un ordre de grandeur, mais il y a seulement un le´ger e´cart entre les
diﬀe´rentes intensite´s et conﬁgurations. Nous remarquons que l’injection d’une composition pur
proton produit un taux de neutrinos similaire au cas d’une composition mixte Galactique. Le
ﬂux est meˆme le´ge`rement plus e´leve´ dans le cas pur protons, car ces derniers produisent plus
de neutrinos que les noyaux pour notre choix de parame`tres astrophysiques (voir la discussion
sur la ﬁgure 6.9 ci-dessus). Dans le cas d’une composition pur proton, nous avons vu dans la
section 2.6 qu’un indice spectral plus e´leve´ e´tait ne´cessaire pour ajuster le spectre des rayons
cosmiques. Ceci donne lieu a` des sources de tre`s fortes luminosite´ et peut aussi poser un proble`me
de budget e´nerge´tique, notamment si l’on suppose que la source suit un spectre d’injection en
loi de puissance unique jusqu’a` 109 eV. Nous avons vu que ce proble`me peut eˆtre re´solu en
supposant un changement de pente dans le spectre d’injection (Berezinsky & Gazizov 2007 et
Murase et al. 2008a dans le contexte des amas de galaxies).
D’autre part, le ﬂux de rayons cosmiques e´tant proportionnel a` Lcr×nCG, une augmentation
d’un de ces deux parame`tres peut ampliﬁer le nombre de neutrinos. Il faut cependant se rappeler
que le ﬂux de rayons cosmiques serait alors surproduit compare´ aux donne´es observationnelles,
comme nous l’avons calcule´ dans la section 6.3.1. Les contraintes impose´es par le ﬂux total de
rayons cosmiques sont assez strictes.
Nos re´sultats sont en accord avec le traitement analytique de Berezinsky et al. (1997) – et
avec les travaux de Murase et al. (2008a) bien que ceux-ci supposent des parame`tres diﬀe´rents.
On peut calculer un ordre de grandeur du ﬂux de neutrinos Jν attendu autour de l’e´nergie du
PeV, dans le cas d’une composition pur proton, en supposant que les interactions hadroniques
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dominent les processus d’interaction :
E2Jν(E) ∼ 0.7× 10−12 GeV s−1 cm−2
(
fpp
2.4× 10−3
) (
D
100 Mpc
)−2( LcrE,16
1042 erg/s
)
, (6.4)
ou` D est la distance a` la source, LcrE,16 la luminosite´ en rayons cosmiques a` E = 10
16 eV
(la valeur LcrE,16 = 10
42 erg s−1 correspond a` Lcr = 10
44 erg/s pour une e´nergie d’injection
minimale de Emin = 10
9 eV). fpp est la profondeur optique eﬀective pour l’interaction proton-
proton a` e´nergie E ∼ 1016 eV. Cette dernie`re quantite´ s’e´crit : fpp = 0.8σppnNctesc ∼ 2.4 ×
10−3(nH/10
−4.5 cm−3)(tesc/1 Gyr), en supposant une densite´ baryonique constante nH et un
temps d’e´chappement tesc. Le facteur 0.8 correspond a` la productivite´ Yν(Ep, Eν) dont nous
avons parle´ dans la section 2.1.2.
Nos ﬂux sont plus faibles que ceux calcule´s par de Marco et al. (2006) dans la gamme d’e´nergie
de 1016 a` 1018 eV, et la forme globale de notre spectre diﬀe`re par rapport a` celle obtenue dans
leurs travaux. Cette diﬀe´rence provient essentiellement de leur choix de SED pour calculer le
fond diﬀus infrarouge de l’amas (au lieu de prendre la SED d’une galaxie elliptique comme dans
notre e´tude, de Marco et al. 2006 ont choisi celle d’une galaxie ultra-lumineuse). D’autre part,
les interactions hadroniques ne sont pas prises en compte dans ces travaux.
Les ﬂux de neutrinos pre´sente´s dans les ﬁgures 6.8, 6.9 et 6.10 ne prennent pas en compte
le temps de vie limite´ des AGN et supposent un re´gime permanent. Ceci est justiﬁe´ pour les
neutrinos de plus haute e´nergie qui sont produits par interaction sur le fond diﬀus cosmologique
et ne sont pas conﬁne´s dans l’amas : la production de neutrinos a alors lieu juste apre`s l’injection.
Pour les neutrinos de plus basse e´nergie, nous avons ve´riﬁe´ qu’il sont produits en majorite´ au
cours de l’activite´ de l’AGN, car le ﬂux de nucle´ons (qui sont les proge´niteurs les plus importants
de neutrinos – voir la discussion ci-dessus) devient faible pour les temps subse´quents.
6.3.3 Rayons gamma secondaires
Les rayons gamma peuvent aussi constituer une signature de la propagation des rayons
cosmiques de ultra-haute e´nergie dans les amas. De meˆme que pour les neutrinos, l’observation
simultane´e des noyaux charge´s et des photons gamma de´pend de la dure´e des cycles d’activite´
de la source. Selon les amas, on pourra de´tecter des rayons cosmiques avec ou sans e´mission
de neutrinos et de photons, ou meˆme le contraire (des secondaires sans contrepartie en rayons
cosmiques).
Nous avons de´crit dans le chapitre 2 de quelle fac¸on les photons et e´lectrons de ultra-haute
e´nergie sont cre´e´s lors de la propagation des rayons cosmiques. Nous avons e´galement vu dans
la section 2.3 comment ces particules secondaires interagissent dans les fonds de l’Univers et
donnent naissance a` des cascades e´lectromagne´tiques. Dans notre code de propagation, la cre´a-
tion des paires e´lectron-positron par processus Bethe-Heitler (pour les protons) est imple´mente´e
selon la me´thode de Armengaud et al. (2006). Ainsi, au bout d’un pas de temps ﬁxe´ (bien supe´-
rieur au libre parcours moyen de la photo-production de paires), on suppose qu’une distribution
en loi de puissance de paires e´lectron-positrion a e´te´ ge´ne´re´e. Les e´lectrons, positrons et photons
produits par tous les autres processus sont traite´s de fac¸on discre`te.
Les cascades e´lectromagne´tiques sont traite´es en sortie du code de propagation, a` partir
de la distribution radiale des e´lectrons-positrons et des photons produits. Les e´lectrons et les
positrons qui sont cre´e´s dans la partie centrale de l’amas (par les rayons cosmiques ou par des
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photons cascadant) rayonnent en synchrotron quasiment imme´diatement a` haute e´nergie (voir
e´quation 2.32) ou bien restent conﬁne´s localement avant de rayonner en synchrotron ou subir une
interaction inverse Compton. Les photons de tre`s haute e´nergie sont e´mis dans la direction des
rayons cosmiques primaires, alors que les photons de basse e´nergie sont e´mis de fac¸on quasiment
isotrope. Nous faisons ici l’approximation que les photons se propagent radialement depuis la
source, ce qui est justiﬁe´ par le fait que la longueur de perte d’e´nergie due au CMB pour
les photons de ∼ 1016−17 eV est beaucoup plus courte que la taille de l’amas (de quelques
me´gaparsecs).
Nous pre´sentons dans la ﬁgure 6.11 le spectre des rayons gamma obtenus pour un amas de
galaxies situe´ a` 100 Mpc, de luminosite´ Lcr = 10
44 erg/s et d’indice spectral d’injection 2.3.
Les parame`tres utilise´s sont identiques a` ceux de la ﬁgure 6.10 pour les neutrinos. Les cas d’un
amas a` cœur froid pour Bc = 3 µG et sans cœur froid avec Bc = 1 µG sont repre´sente´s dans la
ﬁgure 6.12. Nous ne trac¸ons ici que la contribution des rayons cosmiques d’e´nergie supe´rieure a`
Emin,simu = 10
16 eV. Les e´lectrons de tre`s haute e´nergie rayonnent principalement leur e´nergie
en synchrotron vers les e´nergies du keV au GeV (voir e´quation 2.33). On s’attend par contre a`
ce que les photons produits par processus inverse Compton se retrouvent au-dessus du TeV, ce
qui est bien observe´ dans la ﬁgure.
Les traits rouges e´pais indiquent le ﬂux obtenu apre`s propagation des photons et e´lectrons-
positrons dans le milieu extra-amas. En eﬀet, les photons d’e´nergie supe´rieur a` quelques TeV
subissent des interactions avec les fonds diﬀus cosmologique, infrarouge et radio et cascadent
de fac¸on a` contribuer au ﬂux a` plus basse e´nergie. Nous supposons que le champ magne´tique
intergalactique est de l’ordre de BIG = 10
−13 G, ce qui permet de conside´rer que les cascades
e´lectromagne´tiques sont unidimensionnelles (voir discussion a` la ﬁn de la section 2.4). Pour des
champs magne´tiques plus e´leve´s, il faudra conside´rer les de´ﬂexions des e´lectrons et positrons, et
donc la dilution globale du ﬂux dans l’espace. Toute la contribution des photons de ultra-haute
e´nergie serait ainsi dilue´e dans le fond diﬀus gamma et on ne s’attendrait alors pas a` observer
ces particules. L’e´mission synchrotron des e´lectrons et positrons pre`s de la source (ligne en tirets
verts dans la ﬁgure 6.11), ainsi que les photons directement produits par les rayons cosmiques
en dessous du TeV pourrait par contre eˆtre de´tecte´s, car l’Univers paraˆıt transparent a` ces
particules et elles ne cre´ent pas de cascades e´lectromagne´tiques.
On observe ici le meˆme genre d’eﬀets dus a` la conﬁguration et a` l’intensite´ du champ ma-
gne´tique dans l’amas que pour le cas des neutrinos. Dans le cas des photons gamma, se rajoute
e´galement la contribution de l’intensite´ du champ magne´tique sur l’e´mission synchrotron : plus
le champ est fort, plus l’e´lectron rayonnera pre`s de la source, et a` une e´nergie plus haute. Ces
eﬀets ne sont pas frappants dans ces ﬁgures ou` le champ est dans tous les cas assez fort pour que
l’e´mission synchrotron ait lieu de fac¸on conse´quente. Le sce´nario dans lequel l’amas n’est pas
magne´tise´ annule par contre comple`tement le ﬂux en dessous de ∼ 10 GeV. Cette de´pendance
sera de´veloppe´e dans le chapitre suivant.
Extrapolation a` plus basse e´nergie
Nous examinons e´galement la contribution des rayons cosmiques d’e´nergie E < Emin,simu =
1016 eV a` notre ﬂux de photons gamma. La propagation de ces particules de basse e´nergie n’a
pas e´te´ inte´gre´e nume´riquement a` cause du temps de calcul important qu’elle implique. Nous
pouvons cependant calculer la distribution spatiale et le spectre en e´nergie de ces particules en
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Figure 6.11 – E´mission de photons d’une source situe´e dans amas de galaxies a` cœur froid, avec Bc = 3 µG,
et une luminosite´ de Lcr = 10
44 erg/s, avec un indice spectral de 2.3, et place´e a` une distance de 100 Mpc.
Les pointille´s bleus repre´sentent les e´lectrons et les positrons (traits fins) et photons (traits e´pais) produits dans
l’amas par les rayons cosmiques d’e´nergie E ≥ Emin,simu = 1016 eV. Les tirets verts indiquent la contribution
de l’e´mission synchrotron qui a lieu dans l’amas. La ligne rouge fine est le flux de photons obtenu a` la sortie de
l’amas, que l’on observerait a` 100 Mpc en l’absence de cascades e´lectromagne´tiques dans le milieu extra-amas. Le
trait e´pais rouge donne le flux de photons observe´ a` 100 Mpc, apre`s cascades e´lectromagne´tiques, en supposant
un champ magne´tique extra-amas de B = 10−13 G.
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Figure 6.12 – Comparaison des flux obtenus pour un amas a` cœur froid avec Bc = 3 µG (traits e´pais) et sans
cœur froid avec Bc = 1 µG (traits fins) – les autres caracte´ristiques sont les meˆmes que pour la figure 6.11. Les
lignes vertes repre´sentent le flux obtenu a` la sortie de l’amas, tel qu’on l’observerait a` 100 Mpc en l’absence de
cascades e´lectromagne´tiques dans le milieu extra-amas. Les traits rouges donnent le flux de photons observe´ a`
100 Mpc, apre`s cascades e´lectromagne´tiques, en supposant un champ magne´tique extra-amas de B = 10−13 G.
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Figure 6.13 – Contribution des rayons cosmiques de basse e´nergie E < Emin,simu = 1016 eV au flux de
photons gamma, pour un amas a` cœur froid avec Bc = 3 µG – les autres caracte´ristiques sont les meˆmes que
pour la figure 6.11. Les traits e´pais repre´sentent l’e´mission calcule´e pour les rayons cosmiques de E < Emin,simu,
et les traits fins l’e´mission incluant les rayons cosmiques de basse e´nergie mode´lise´s semi-analytiquement dans
l’approximation diffusive.
les supposant dans un re´gime diﬀusif. E´tant donne´ que la contribution principale aux rayons
gamma proviendra des protons et des interactions hadroniques dans cette gamme d’e´nergie (la
discussion est similaire au cas des neutrinos de la section pre´ce´dente), on ne conside`re dans
notre calcul que les interactions proton-proton. Nous supposons que les protons sont distribue´s
initialement de fac¸on gaussienne dans l’amas sur environ 1 kpc, et que la source centrale injecte
des particules a` un rythme qui permet de maintenir cette distribution gaussienne en tout temps.
L’e´quation de diﬀusion est re´solue par une me´thode nume´rique en supposant le coeﬃcient de
diﬀusion donne´ dans l’e´quation (A.43).
Nous obtenons ainsi un spectre en e´nergie plus mou que celui injecte´ dans la re´gion centrale
de l’amas (∼ 10 kpc) car les particules de basse e´nergie s’accumulent alors que celles de plus
haute e´nergie sont conﬁne´s moins longtemps. On observe l’eﬀet contraire a` la pe´riphe´rie de
l’amas (∼ 1 Mpc) ou` les particules de basse e´nergie sont moins nombreuses. Nous remarquons
que la pente obtenue pour les rayons cosmiques est bien de l’ordre de −2.6, qui correspond bien
a` ce qu’on obtiendrait en combinant la pente de l’injection a` la source (−2.3) et l’e´volution du
temps de conﬁnement en fonction de l’e´nergie (−1/3). Enﬁn, nous e´valuons le ﬂux de photons
gamma produits en utilisant les formulations de Pfrommer & Enßlin (2004), ce qui conduit a` un
spectre qui rejoint celui des simulations a` haute e´nergie sans accident. Notons qu’il est e´galement
possible d’extrapoler le ﬂux des e´lectrons et photons produits par interactions hadroniques, en
faisant l’hypothe`se d’une loi de puissance continue a` basse et haute e´nergie.
Nos re´sultats sont pre´sente´s dans la ﬁgure 6.13, qui montre que la signature en gamma
des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie sera noye´e dans celle produite par les particules
de basse e´nergie. Ce re´sultat soule`ve e´galement la question de l’e´nergie minimale a` laquelle les
rayons cosmiques sont injecte´s dans l’amas : pour des raisons d’opacite´ de la source aux rayons
cosmiques de tre`s basse e´nergie, il n’est pas clair que les particules soient e´jecte´es hors de la zone
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d’acce´le´ration a` des e´nergies aussi basses que le GeV (voir par exemple Berezinsky et al. 2006).
Si le spectre injecte´ des rayons cosmiques ne commence qu’a` une e´nergie de E ∼ 1016 eV (ou
meˆme plus haut), il sera diﬃcile d’observer une e´mission gamma provenant des amas de galaxies
avec les instruments actuels. Dans cette situation (si Emin ∼ 1016 eV), des sources de luminosite´
totale environ cent fois plus faible (pour un indice spectral en 2.3) pourront donner lieu aux
ﬂux de rayons cosmiques et de particules secondaires que nous avons calcule´s, tant qu’elles sont
capables d’acce´le´rer des particules jusqu’aux ultra-hautes e´nergies.
De´tectabilite´
La sensibilite´ du futur te´lescope CTA est de l’ordre de ∼ 10−11 GeV s−1cm−2 pour 100 heures
pour une source ponctuelle autour du TeV. Pour une source e´tendue, la sensibilite´ diminue d’un
facteur θ/θPSF, ou` θ et θPSF sont les tailles angulaires de la source et la fonction d’e´talement du
point respectivement. La sensibilite´ sera grossie`rement de∼ 10−10 GeV s−1cm−2 sous l’hypothe`se
θ ∼ 10 θPSF. D’apre`s les ﬁgures 6.11 et 6.12, le ﬂux en gamma venant des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergies injecte´s dans les amas de galaxies est en dessous des limites observationnelles
actuelles. La de´tection sera e´galement diﬃcile avec le satellite Fermi, pour lequel la sensibilite´
atteint ∼ 2×10−10 GeV s−1cm−2 pour un an, autour de sources e´tendues au GeV. Une luminosite´
plus e´leve´e ou un indice spectral plus dur permettrait d’atteindre les limites observationnelles.
Cependant, rappelons que les limites impose´es par le ﬂux observe´ des rayons cosmiques primaires
sont assez contraignantes. D’apre`s notre e´tude, les ﬂux de photons gamma seraient observables
avec les instruments actuels ou a` venir si les sources sont lumineuses a` ultra-haute e´nergie mais
rares (car si l’on augmente la luminosite´ ou si l’on durcit le spectre, il faut en contrepartie
diminuer la densite´ de sources pour rester en accord avec le ﬂux des rayons cosmiques).
Si l’e´nergie minimale d’injection est bien en dessous de Emin,simu = 10
16 eV, il est possible
e´galement que le ﬂux des photons produits par les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie soit
comple`tement noye´ dans celui produit par les protons de plus basse e´nergie lors d’interactions
hadroniques. Avec les parame`tres de la ﬁgure 6.13, nous sommes en dec¸a` des limites impose´es par
EGRET et sommes tangents a` celles de HESS. Ce ﬂux serait par contre de´tectable par une grande
varie´te´ d’instruments d’actuels (Fermi, HESS-2, MAGIC et CTA). Un indice spectral plus dur
de 2.0 que l’on pourrait avoir en supposant une e´volution cosmologique des sources, re´duirait
l’intensite´ autour de 10 GeV de deux ordres de grandeurs environ, ce qui compromettrait la
de´tection par ces te´lescopes. Il est possible cependant que les rayons cosmiques de basse e´nergie
ne soient pas injecte´s dans le milieu, auquel cas, on ne s’attend pas a` voir de signal en gamma
provenant d’amas de galaxies. Si au contraire des rayons cosmiques de basse e´nergie sont injecte´s
dans l’amas mais que les sources n’acce´le`rent pas les particules jusqu’a` ultra-haute e´nergie, nous
serions de´barrasse´s des contraintes sur le spectre observe´ des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie. Les rayons cosmiques de basse e´nergie seront en eﬀet noye´s dans le ﬂux des rayons
cosmiques Galactiques et il est e´galement possible qu’elles ne parviennent pas jusqu’a` nous a`
cause d’eﬀets d’horizon magne´tique. Ainsi, en l’absence de contraintes sur la luminosite´ et la
densite´ de sources, il sera possible d’avoir des sources plus lumineuses que celles que nous avons
conside´re´es jusqu’a` pre´sent, et d’observer des e´missions autour du GeV provenant d’amas de
galaxies, sans contrepartie en rayons cosmiques.
Nous ne calculons pas ici la contribution des photons a` tre`s basse e´nergie, mais il existe
e´galement des contraintes e´ventuelles provenant des observations d’amas en radio (Giovannini
170 Propagation de noyaux dans les amas de galaxies
et al. 1993; Giovannini & Feretti 2000; Feretti et al. 2004; Eckert et al. 2007; Lutovinov et al.
2008; Rephaeli et al. 2008). Ces observations seront aﬃne´es dans les anne´es a` venir par les expe´-
riences LOFAR ou LWA, qui observeront des amas de galaxies a` basse fre´quence, et de´tecteront
peut-eˆtre un exce`s de ﬂux duˆ a` l’e´mission synchrotron (Enßlin & Ro¨ttgering 2002; Brunetti et al.
2008). Il faut noter cependant que ces photons de basse e´nergie, ainsi que ceux d’e´nergie . TeV
peuvent provenir d’une composante leptonique (Loeb & Waxman 2000; Kushnir & Waxman
2009) plutoˆt que de rayons cosmiques hadroniques. La distinction entre ces deux composantes
pourrait se faire en comparant la distribution spatiale des rayons gamma dans les deux cas : les
rayons gamma hadroniques retracent en eﬀet le gaz, alors que la composante leptonique devrait
retracer les re´gions de chocs ou` les e´lectrons sont acce´le´re´s (Miniati 2003).
Dans le chapitre suivant, nous allons e´tendre cette e´tude sur l’e´mission gamma provenant
de sources situe´es dans des re´gions magne´tise´es. Nous conside´rerons des sources situe´es dans
des environnements inhomoge`nes (notamment des ﬁlaments) et examinerons leurs eﬀets sur
l’e´mission synchrotron produite autour du GeV. Nous utiliserons a` ces ﬁns le code de propagation
que nous avons e´labore´ dans le cadre de ce chapitre.
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E´mission synchrotron ponctuelle de sources
situe´es dans des environnements magne´tise´s
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Dans ce chapitre, nous examinons plus en de´tail l’e´mission gamma de sources situe´es dans
des milieux magne´tise´s de l’Univers, en nous plac¸ant dans un contexte plus ge´ne´ral que celui
des amas de galaxies. Nous rappelons que des photons, e´lectrons et positrons secondaires sont
e´mis par les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie lors de leur propagation dans le milieu
intergalactique. L’Univers e´tant opaque aux photons en dec¸a` de quelques TeV (e´quation 2.28) a`
cause des fonds de rayonnement radio, millime´trique (CMB) et infrarouge, les photons produits
a` haute e´nergie forment des cascades e´lectromagne´tiques. Ces cascades peuvent eˆtre conside´re´es
comme unidimensionnelles uniquement si les e´lectrons de basse e´nergie forme´s par production de
paires ne sont pas de´vie´s par le champ magne´tique extra-galactique (voir ﬁn de la section 2.4).
Cette condition s’e´crit en terme d’intensite´ moyenne du champ magne´tique extra-galactique (cf.
Lee et al. 1995) :
B . 10−12 G
Eγ
1 TeV
, (7.1)
ou` Eγ est l’e´nergie du photon cre´e´ par processus inverse Compton au cours de la cascade. Nous
avons vu cependant au cours de cette the`se qu’un champ magne´tique intergalactique aussi faible
n’est pas force´ment favorise´, notamment si les origines de ces champs ne sont pas seulement
astrophysiques mais aussi primordiales (voir sections 3.4 et 3.5). Nous avons vu e´galement dans
le chapitre 4 qu’un champ aussi faible dans les vides ne permettait pas d’obtenir un eﬀet d’hori-
zon magne´tique suﬃsant dans le cadre du mode`le de transition Galactique/extra-galactique de
Berezinsky et al. (2006). Il est ainsi fort possible que le champ magne´tique intergalactique soit
suﬃsant pour deﬂe´chir les e´lectrons et positrons aux e´nergies du TeV, donnant lieu a` des halos
diﬀus plus ou moins e´tendu de photons autour de la source (Aharonian et al. 1994). Une partie
de ces photons sera ainsi noye´e dans le fond diﬀus gamma. La sensibilite´ des instruments gamma
de´croissant avec l’e´tendue de la source, il est possible que ces halos ne soient pas observables.
Cependant, si l’environnement de la source est suﬃsamment magne´tise´, les e´lectrons et po-
sitrons de tre`s haute e´nergie rayonneront imme´diatement en synchrotron. L’e´quation (2.33)
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Figure 7.1 – Longueurs de perte d’e´nergie pour les e´lectrons par processus inverse Compton et production de
paires (traits pleins) sur les fonds CMB et radio (mode´lise´ par Clark et al. 1970). Les tirets repre´sentent les pertes
par e´mission synchrotron dans un champ magne´tique de 10, 1 et 0.1 nG pour les courbes 1, 2 et 3 respectivement.
(Source : Gabici & Aharonian 2005.)
montre que l’e´mission des e´lectrons d’e´nergie supe´rieure a` 1018 eV aura lieu essentiellement dans
la gamme d’e´nergie du GeV, donc dans un domaine ou` l’Univers paraˆıt transparent aux pho-
tons. La cascade sera ainsi directement inhibe´e (Aharonian 2002). Ceci signiﬁe que quelle que
soit l’intensite´ du champ magne´tique dans le milieu intergalactique, l’e´mission gamma produite
de cette manie`re paraˆıtra ponctuelle : elle pourra donc eˆtre facilement distingue´e du reste de
l’e´mission, et a plus de chance d’eˆtre observe´e par les instruments actuels.
La de´tectabilite´ d’un tel ﬂux a de´ja` e´te´ e´xamine´e dans le chapitre pre´ce´dent dans le cadre
d’un amas de galaxies isole´. Il a aussi e´te´ e´tudie´ par Gabici & Aharonian (2005) de fac¸on
analytique, en supposant la source place´e dans un milieu magne´tise´ homoge`ne et a` syme´trie
sphe´rique, d’intensite´ relativement faible, et e´tendu sur 20 Mpc. Il est cependant inte´ressant
d’examiner le cas ou` la source est place´e dans un environnement magne´tise´ inhomoge`ne a` grande
e´chelle, car la structure du champ magne´tique peut e´ventuellement jouer un roˆle sur l’intensite´
de l’e´mission synchrotron observe´e selon les diﬀe´rentes lignes de vise´e. Armengaud et al. (2006)
ont calcule´ l’e´mission gamma provenant d’une source situe´e dans un environnement dense et
inhomoge`ne extrait d’une simulation nume´rique de champ magne´tique de Sigl et al. (2004). Ces
auteurs e´valuent cependant le ﬂux en supposant que le champ magne´tique intergalactique est
assez faible pour que les cascades puissent eˆtre conside´re´es comme unidimensionnelles. Ce travail
surestime donc potentiellement le ﬂux de photons gamma, a` cause de la contribution contestable
de ces photons issus de cascades. D’autre part, il serait utile d’examiner l’eﬀet d’autres formes de
distribution des champs magne´tiques, car nous avons vu que celui de Sigl et al. (2004) pouvait
eˆtre conside´re´ comme un cas relativement extreˆme.
Enﬁn les pre´ce´dents travaux (sauf celui de´crit dans le chapitre pre´ce´dent) s’inte´ressent uni-
quement aux protons en tant que rayons cosmiques primaires. Il est donc important de conside´rer
d’autres compositions chimiques qui seraient plus en ade´quation avec les donne´es actuelles ob-
tenues par l’Observatoire Pierre Auger (voir section 1.8).
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7.1 Effets d’un environnement magne´tise´ inhomoge`ne
Les eﬀets d’un environnement magne´tise´ inhomoge`ne ont e´te´ discute´s dans les travaux de Ar-
mengaud et al. (2006), qui trouvent que le ﬂux des photons autour du GeV est conside´rablement
ampliﬁe´ par la pre´sence de champs structure´s, a` la fois a` cause du rayonnement synchrotron
et des de´ﬂexions subies par les particules (celles-ci allongent sa trajectoire et lui permettent de
subir plus d’interactions). Contrairement a` ces auteurs, nous nous concentreront uniquement sur
la composante synchrotron e´mise pre`s de la source, qui aura une plus forte probabilite´ d’eˆtre
observe´e, car elle ne sera pas dilue´e spatialement, mais restera quasiment ponctuelle. D’autre
part, Armengaud et al. (2006) calculent le ﬂux de photons moyenne´ sur tous les angles autour
de la source. Il est cependant possible que l’intensite´ du ﬂux observe´ de´pende de la direction
selon laquelle on observe la structure. A` haute e´nergie, l’e´mission synchrotron aura lieu dans
l’environnement de la source si le champ magne´tique est assez intense (sinon, l’e´lectron interagit
avec un photon du fond diﬀus, voir ﬁgure 7.1). Ainsi, selon une ligne de vise´e ou` le champ ma-
gne´tique reste fort longtemps (par exemple selon l’axe d’un ﬁlament), le ﬂux devrait eˆtre plus
ampliﬁe´ que dans les autres directions (par exemple perpendiculairement a` l’axe du ﬁlament). Il
est e´galement possible que la conﬁguration du champ magne´tique joue un roˆle dans l’intensite´
du ﬂux a` diﬀe´rentes e´nergies.
Aﬁn d’examiner ces eﬀets, nous adoptons a` nouveau les conﬁgurations de champ magne´-
tique de´crites dans la section 3.6 : sur une trame de champ de densite´ cosmologique tridimen-
sionnelle simule´e de re´solution 1.1 Mpc, nous appliquons les fonctions (3.24)−(3.26) qui nous
permettent d’obtenir divers proﬁls de champs magne´tiques. Rappelons que nous de´signons ces
trois mode`les par les noms “isotrope” (e´quation 3.24), “anisotrope” (e´quation 3.25) et “contraste´”
(e´quation 3.26). Nous supposons la longueur de cohe´rence du champ constante et de valeur
λB = 100 kpc. Nous plac¸ons notre source de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie au centre
d’un ﬁlament choisi parmi les grandes structures (voir ﬁgure 7.2). Nous faisons ensuite propager
des rayons cosmiques dans ce milieu a` l’aide du code de propagation que nous avons e´labore´ pour
le chapitre pre´ce´dent. Nous prenons en compte les fonds diﬀus cosmologique et infrarouge, mais
pas les interactions avec les baryons, car comme le montre la ﬁgure 7.3, la densite´ de matie`re dans
l’environnement de la source n’est jamais supe´rieure a` une centaine de fois la densite´ moyenne
dans l’Univers. Des fonds baryoniques aussi faibles ne contribueront pas aux interactions des
particules.
Nous nous inte´ressons a` la de´tection des photons dans le domaine du GeV-TeV. D’apre`s
l’e´quation (2.33), nous pouvons voir que la contribution principale dans ce domaine proviendra
des e´lectrons d’e´nergie Ee & 10
18 eV, a` moins d’eˆtre place´ dans un champ magne´tique particu-
lie`rement intense. Ces e´lectrons sont cre´e´s soit par processus de photo-production de paires, que
l’on mode´lise comme dans le chapitre pre´ce´dent par la me´thode de Armengaud et al. (2006), soit
de fac¸on discre`te lors de la photo-production de pions ou la de´sinte´gration de neutrinos. Dans ces
dernie`res situations, les e´lectrons et les positrons produits auront une e´nergie globalement e´gale
a` Ee ∼ 5 × 1017 (Ep/1019 eV) eV. Nous voyons donc que le ﬂux proviendra essentiellement des
rayons cosmiques d’e´nergie supe´rieure a` E ∼ 1019 eV. D’autre part, en dessous de E ∼ 1017 eV,
les interactions avec les fonds de photons deviennent beaucoup moins importants, et le nombre
de particules produites est donc moindre. Nous choisissons pour ces raisons d’injecter des rayons
cosmiques a` la source entre Emin = 10
17 eV et Emax = 10
20.5 eV. Comme il n’est pas e´vident que
les rayons cosmiques puissent s’e´chapper de la source a` partir de 1017 eV (voir discussion dans
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Figure 7.2 – Distribution du champ magne´tique dans la re´gion environnant la source. Chaque figure repre´sente
une coupe dans l’axe perpendiculaire au plan observe´ sur une e´paisseur d’une cellule (1.1 Mpc). Les deux panneaux
du haut repre´sentent l’intensite´ du champ pour le mode`le “anisotrope” dans le plan Y − Z (a` gauche) et dans
le plan X − Y perpendiculaire a` l’axe du filament (a` droite). Les figures du bas repre´sentent le cas “isotrope”
(a` gauche) et “contraste´” (a` droite). Le code de couleurs est identique pour les quatre figures et indiquent le
logarithme de l’intensite´ du champ magne´tique en nanoGauss. Le trait noir indique l’axe du filament et le carre´
la position de la source.
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Figure 7.3 – Profil du champ magne´tique le long de l’axe indique´ en abscisses, dans le plan contenant la
source (dont la position est repre´sente´e en pointille´s). Les profils du champ pour les mode`les “isotrope” (noir),
“anisotrope” (bleu) et “contraste´” (rouge) sont trace´s sur une soixantaine de me´gaparsecs. L’axe Z correspond
grossie`rement a` celui du filament.
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la section 6.3.3), et que l’on s’inte´resse principalement a` la composante de ultra-haute e´nergie
au-dessus de 1019 eV, nous donnerons les valeurs de nos luminosite´s de sources inte´gre´es a` partir
de cette dernie`re valeur : LE,19.
On suppose les sources stationnaires et de luminosite´ en rayons cosmiques LE,19 = 10
41 erg/s,
avec un indice spectral en α = 2.3. Pour comparer aux valeurs du chapitre pre´ce´dent, si l’on
suppose que la source e´met des rayons cosmiques jusqu’a` des e´nergies aussi faibles que 109 eV,
la luminosite´ serait de l’ordre de LE,9 = 10
44 erg/s. Le calcul de nos ﬂux de photons est eﬀectue´
comme suit : au sein d’un rayon de 20 Mpc autour de la source, on calcule le ﬂux de photons
e´mis par les e´lectrons en fonction du champ B mesure´ a` leur position de production. On mesure
pour cela l’e´nergie perdue par l’e´lectron :
Ee,loss = Ee
[
1− exp
(
− xIC
xsyn
)]
, (7.2)
ou` xIC et xsyn sont les longueurs de perte d’e´nergie par processus inverse Compton (et par pro-
duction de paires sur les fonds diﬀus cosmologique et radio) et par rayonnement synchrotron
(voir ﬁgure 7.1). Le nombre de photons e´mis a` l’e´nergie Esyn donne´e par l’e´quation (2.33) est
ensuite e´value´ par Nγ,syn = Ee,loss/Esyn.
Comme les fonds sont homoge`nes et isotropes et que le champ magne´tique n’a pas d’eﬀet
de conﬁnement a` ultra-haute e´nergie, les e´lectrons et positrons secondaires sont distribue´s de
fac¸on isotrope autour de la source. On s’attend donc a` ce que l’e´mission synchrotron soit plus
importante selon l’axe du ﬁlament, ou` le champ magne´tique reste fort plus longtemps que dans
la direction perpendiculaire (voir ﬁgure 7.3). A` une e´nergie Ee donne´e, le rapport entre les deux
ﬂux devrait eˆtre de l’ordre de a/b ou` a et b repre´sentent les tailles caracte´ristiques des axes du
ﬁlament sur lesquelles le champ est B & 10 nG (Ee/10
18 eV).
Les ﬁgures 7.4 montrent eﬀectivement la pre´sence d’un tel eﬀet. Elles repre´sentent pour
diﬀe´rentes conﬁgurations du champ magne´tique, l’e´mission synchrotron produite par un ﬁlament
a` 100 Mpc, abritant une source de luminosite´ LE,19 = 10
41 erg/s et un indice spectral d’injection
de 2.3. Nous remarquons que l’e´cart entre les valeurs supe´rieures et infe´rieures du ﬂux est de
l’ordre de 2 au maximum, ce qui correspond bien au rapport entre les axes principaux du ﬁlament.
Pour un ﬁlament plus e´troit ou plus allonge´, l’e´cart sera plus prononce´ – sans pour autant que le
ﬂux dans la direction de l’axe ne soit ne´cessairement ampliﬁe´. D’autre part, ces e´carts sont peu
aﬀecte´s par la conﬁguration du champ magne´tique, ce qui peut se comprendre avec la ﬁgure 7.3.
L’e´tendue de la zone magne´tise´ au-dessus de B ∼ 1 nG n’est pas foncie`rement modiﬁe´e par les
diﬀe´rentes distributions que nous adoptons.
Nous notons e´galement que cet e´cart est moins important pour un champ fort et aussi a`
basse e´nergie. Ceci est duˆ aux de´ﬂexions des protons primaires dont la direction tend a` devenir
isotrope a` basse e´nergie et/ou pour un champ magne´tique intense. A` cause de la re´solution
limite´e, les champs magne´tiques dans nos grilles restent relativement importants dans la gaine
centrale du ﬁlament (B ∼ 0.1 µG) sur un rayon de 1.1 Mpc. Pour de tels champs, les de´ﬂexions
sont en eﬀet de l’ordre de θ = 45◦(E/1019 eV)−1(B/0.1 µG)(d/1 Mpc)1/2(λB/100 kpc)
1/2, sur
des distances de l’ordre de d = 1 Mpc. Ainsi, les e´lectrons semblant venir de l’axe du ﬁlament
n’ont pas force´ment parcouru une grande distance le long de celui-ci.
On remarque surtout que le ﬂux de photons au-dela` de Eγ ∼ 10 GeV est relativement robuste
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Figure 7.4 – Flux de photons produits par e´mission synchrotron lorsque le filament est observe´ sous les angles
indique´s par rapport a` son axe. Le filament est situe´ a` une distance de 100 Mpc et on a suppose´ que la source injecte
une composition 100% protons avec une luminosite´ LE,19 = 10
41 erg/s et un indice spectral de 2.3. Les tirets
indiquent la contribution des paires e´lectrons-positrons cre´e´s par processus Bethe-Heitler. Les quatre panneaux
repre´sentent diffe´rents cas de champ magne´tique : “anisotrope” avec B˜ = 0.1 nG (en haut a` gauche), “anisotrope”
avec B˜ = 1 nG (en haut a` droite), “isotrope” avec B˜ = 1 nG (en bas a` gauche), et “contraste´” avec B˜ = 1 nG (en
bas a` droite).
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aux changements de conﬁguration du champ, et meˆme a` l’intensite´. Les variations – y compris
celles dues a` l’orientation de la ligne de vise´e – sont de l’ordre de 2 voire 3. Dans cette gamme
d’e´nergie, les e´lectrons et positrons cre´e´s par les autres processus que la photo-production de
paires domine largement le ﬂux, a` cause de la photo-production de pions sur le CMB et le fond
infrarouge. Le ﬂux sera en re´alite´ coupe´ au-dela` de Eγ ∼ 10 TeV a` cause de l’opacite´ de l’Univers
pour les photons au-dela` de cette e´nergie.
A` plus basse e´nergie (Eγ . 10 GeV), l’intensite´ du ﬂux peut varier de plus d’un ordre de
grandeur selon la conﬁguration et surtout l’intensite´ du champ magne´tique choisies. En eﬀet,
dans cette gamme d’e´nergie, la longueur de perte d’e´nergie par processus inverse Compton
devient tre`s faible (voir ﬁgure 7.1) et seuls des champs magne´tiques tre`s importants peuvent
conduire a` une e´mission synchrotron dans le ﬁlament au lieu de la ge´ne´ration d’une cascade
e´lectromagne´tique. Si le spectre d’injection des rayons cosmiques s’e´tend a` beaucoup plus basse
e´nergie que E ∼ 1017 eV et que les interactions hadroniques peuvent jouer un roˆle au sein du
ﬁlament, le ﬂux pourrait eˆtre beaucoup plus important dans cette re´gion, et la de´pendance en
B serait noye´ parmi les photons directement produits par ces particules de plus basse e´nergie.
Cependant, comme nous l’avons discute´ plus haut, il est possible que le fond de baryons soit
trop faible pour que des interactions hadroniques conse´quentes puissent se produire. Il serait
alors possible en mesurant le ﬂux juste en dessous du GeV, de poser des limites sur le champ
magne´tique dans l’environnement de la source.
7.2 Effets de la composition chimique injecte´e et de l’indice spectral
Nous e´tudions l’eﬀet de la composition chimique injecte´e a` la source, ainsi que celui de
l’indice spectral, sur l’e´mission synchrotron obtenue. Nous examinons a` ces ﬁns les compositions
suivantes :
– deux compositions pur proton avec des indices α = 2.3 et 2.7. Un indice spectral mou
comme ce dernier semble en eﬀet ne´cessaire pour retrouver la forme du spectre des rayons
cosmiques observe´ dans le cas d’une composition pur proton, notamment dans le sce´nario
de transition au second genou de Berezinsky et al. (2006).
– une composition mixte domine´e par les protons (que nous avons de´crite dans la section 6.2)
d’indice spectral α = 2.3,
– une composition pur fer d’indice spectral α = 2.3,
– et enﬁn une composition mixte qui a e´te´ propose´e par Allard et al. (2008), comprenant
30% de fer, et pour laquelle l’e´nergie maximale des protons est de Emax,p = 10
19 eV.
En supposant que les e´le´ments lourds sont acce´le´re´s a` une e´nergie Z × Emax, et a` cause
d’eﬀets de propagation qui de´sinte`grent les noyaux interme´diaires et de fac¸on moindre
les noyaux les plus lourds, on observerait alors sur Terre une composition lourde aux
plus hautes e´nergies, comme semble l’observer l’Observatoire Pierre Auger (Unger et al.
2007). Le spectre obtenu avec les contributions des e´le´ments est trace´ dans la ﬁgure 7.5.
Pour ajuster correctement la forme du spectre observe´, il est ne´cessaire d’avoir un spectre
d’injection en 2.0.
La ﬁgure 7.6 synthe´tise les ﬂux obtenus en gamma pour ces diﬀe´rentes injections. La source
est encore situe´e dans le ﬁlament que nous avons de´crit plus toˆt, a` 100 Mpc de distance, et
elle a une luminosite´ au-dessus de E = 1019 eV de LE,19 = 10
41 erg/s. Due a` un nombre plus
important de protons a` basse e´nergie, le ﬂux de photons en dessous du GeV est conside´rablement
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Figure 7.5 – Spectre propage´ dans le cas de la composition mixte propose´e par Allard et al. (2008), avec une
e´nergie maximale de protons de Emax = 10
19 eV et un enrichissement en fer (de 30% environ). La luminosite´ des
sources est de LE,19 = 10
41 erg/s avec une densite´ de ns = 10
−5 Mpc−3. Les donne´es repre´sente´es sont celles de
l’Observatoire Pierre Auger publie´es a` l’ICRC 2007.
Figure 7.6 – Flux de photons produits par e´mission synchrotron pour diffe´rentes injections a` la source. La
source a une luminosite´ de LE,19 = 10
41 erg/s, et elle est situe´e dans le meˆme filament que pre´ce´demment, a` une
distance de 100 Mpc. Les flux sont moyenne´s sur l’ensemble des lignes de vise´e.
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Figure 7.7 – Flux de photons produits par e´mission synchrotron pour une injection pur fer d’indice spectral
2.3 a` la source. La source a une luminosite´ de LE,19 = 10
41 erg/s, et elle est situe´e dans le meˆme filament que
pre´ce´demment, a` une distance de 100 Mpc. Les flux sont moyenne´s sur l’ensemble des lignes de vise´e. On repre´sente
en trait plein rouge le flux total, en tirets bleus la contribution de la photo-production de paires et en trait plein
cyan celle des processus de photo-de´sinte´gration.
ampliﬁe´ dans le cas d’une injection en 2.7 par rapport a` celle en 2.3. Par contre, le ﬂux autour
de 10 GeV est diminue´ en conse´quence.
La composition mixte en 2.3 diﬀe`re peu de celle des protons avec le meˆme indice spectral. Ceci
re´sulte simplement du fait que cette composition est fortement domine´e en protons. La discussion
pour ce cas et celui de la composition pur fer est globalement similaire a` celle de la section 6.3.2.
L’e´nergie des e´lectrons et positrons produits par photo-de´sinte´gration est proportionnelle au
facteur de Lorentz du noyau, donc a` une e´nergie donne´e, les noyaux lourds pouvant contribuer
au ﬂux sont moins nombreux (pour les indices spectraux ≥ 2). D’autre part, la production
de pions par processus BR sur le fond diﬀus cosmologique n’a lieu qu’aux e´nergies extreˆmes
(E & 1020 eV) et commence donc plus tard que pour les protons. Ces eﬀets sont visibles dans la
ﬁgure 7.7, ou` il apparaˆıt que la contribution des processus de photo-de´sinte´gration est fortement
diminue´e par rapport au cas des protons. La contribution des e´lectron-positron cre´e´s par photo-
production de paires (en tirets bleus) n’est par contre pas sensiblement atte´nue´e, car les nucle´ons
secondaires e´mis ont une e´nergie au-dessus du seuil de production de paires (mais en dessous du
seuil de photo-production de pions).
Enﬁn le ﬂux est presque entie`rement supprime´ dans le cas de la composition mixte riche
en fer, a` cause de la coupure a` basse e´nergie. Comme Emax est infe´rieure au seuil de photo-
production de pions pour les protons, mais aussi pour les noyaux plus lourds, la composante due
a` ces processus est absente. La photo-production de paires est e´galement supprime´e au-dessus
de 108 eV car les e´lectrons produits dans ce sce´nario ont une e´nergie trop faible pour contribuer
au ﬂux de photons dans cette gamme d’e´nergie (e´quation 2.33).
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Si la composition lourde pour les rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie est conﬁrme´e par
l’Observatoire Pierre Auger, Allard et al. (2008) ont montre´ que l’injection a` la source e´tait
ne´cessairement enrichie en e´le´ment lourds aux ultra-hautes e´nergies (soit par les abondances a`
la source, soit par un phe´nome`ne physique qui permet l’acce´le´ration des noyaux lourds a` de
plus hautes e´nergies). Nous remarquons d’apre`s cette e´tude que si tel est le cas, la de´tection
du rayonnement gamma provenant de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie est encore plus
compromise que pour un cas pur proton ou mixte plus standard. Les ﬂux seraient en eﬀet
infe´rieurs d’un ordre de grandeur au moins.
7.3 De´tectabilite´ et discussion sur les parame`tres des sources
Les instruments actuels dans la gamme d’e´nergie du GeV a` laquelle nous nous inte´ressons
sont les suivants : Fermi, MAGIC, HESS et prochainement CTA. Comme nous l’avons mentionne´
dans la dernie`re partie de la section 6.3.3, la sensibilite´ des instruments diminue avec l’e´tendue
de la source. Typiquement, Fermi et HESS ont une re´solution angulaire de quelques fractions
de degre´ entre autour de 10 GeV et de 100 GeV respectivement, et CTA aura une re´solution de
l’ordre de l’arc-minute au-dessus de 100 GeV.
Ainsi, plus notre ﬁlament paraˆıtra ponctuel a` ces te´lescopes, plus nous aurons de chance
d’observer un ﬂux en gamma. Pour un ﬁlament de ∼ 15 Mpc de long observe´ par la tranche, il
faudra se placer a` une distance d’au moins 1 Gpc environ pour que le ﬂux paraisse ponctuel aux
instruments ci-dessus. Dans cette situation, le ﬂux en gamma sera diminue´ encore de deux ordres
de grandeurs par rapport aux ﬁgures que nous avons trace´es dans ce chapitre. La sensibilite´ de
Fermi e´tant de l’ordre de ∼ 10−10 GeV s−1 cm−2 pour 100 heures autour de 10 GeV sur un
an, nous pouvons voir que les ﬂux que nous avons calcule´s sont au moins 5 ordres de grandeurs
en dessous des limites observationnelles. En supposant que nous observons le ﬁlament selon son
axe, on peut supposer que la re´gion magne´tise´e est plus petite (5 Mpc environ). A` 100 Mpc,
la taille de cette structure sera d’environ 3◦, ce qui est plus proche de la re´solution angulaire
de Fermi. Le ﬂux sera encore cependant au moins 3 ordres de grandeur infe´rieur a` la limite
observationnelle.
Dans le cas de faibles de´ﬂexions pour les rayons cosmiques primaires (de moins de 1◦ sur une
re´gion de 10 Mpc comme il est conside´re´ par Gabici & Aharonian 2005), il sera possible que la
taille du halo forme´ en gamma soit re´duit, mais ceci ne semble pas eˆtre le cas dans nos simu-
lations (sauf pour des champs magne´tiques moyens tre`s faibles), car le champ est relativement
important dans le cœur du ﬁlament. D’autre part, notons que ces conside´rations s’appliquent
a` n’importe quel milieu magne´tise´ autre qu’un ﬁlament (un super-amas de champ magne´tique
plus dilue´ ou un plan de grandes structures par exemple). Nous avons vu en eﬀet que le ﬂux
reste robuste aux changements de conﬁguration et d’intensite´ de champ magne´tique.
Gabici & Aharonian (2005) ont suppose´ une luminosite´ de source en rayons cosmiques de
1046 erg/s au-dessus de 1019 eV, et obtiennent de cette fac¸on un ﬂux de gamma au GeV obser-
vable par les instruments actuels. Ces auteurs n’e´tudient cependant pas la conse´quence qu’une
telle luminosite´ aurait sur le spectre des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie. Armengaud
et al. (2006) ont pris pour hypothe`se que leur source situe´e dans un amas de galaxies contri-
bue a` 20% du ﬂux et se placent a` une distance de 20 Mpc. Leur e´mission en gamma est alors
observable par HESS, MAGIC et Fermi. Nous avons de´ja` montre´ dans le chapitre pre´ce´dent
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Figure 7.8 – Spectres propage´s de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie pour plusieurs compositions et
indices spectraux, compare´s aux donne´es observationnelles. Les sources ont une luminosite´ de LE,19 = 10
41 erg/s
et une densite´ de 10−5 Mpc−3.
que les contraintes dues a` la normalisation du spectre des rayons cosmiques sont importantes.
Nous avons vu notamment que les amas de galaxies ne seraient observables individuellement en
neutrinos et en photons gamma uniquement si la luminosite´ de la source e´tait plus importante,
ce qui impliquait ne´cessairement une densite´ de sources plus faible.
Plac¸ons nous dans le cas favorable d’une composition domine´e par les protons jusqu’a` ultra-
haute e´nergie (pour les autres cas, nous avons vu que le ﬂux e´tait encore plus faible). E´tant
donne´e la robustesse du ﬂux de rayons gamma autour de 10 GeV, il est possible de calculer une
limite supe´rieure dans cette re´gion. Le crite`re principal est que l’indice spectral, la luminosite´ des
sources et leur densite´ doivent eˆtre tels que le spectre des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie
ne soit pas surproduit par rapport aux observations de AGASA, HiRes et de l’Observatoire
Pierre Auger. La ﬁgure 7.8 pre´sente les normalisations obtenues pour des sources de luminosite´
LE,19 = 10
41 erg/s et une densite´ de ns = 10
−5 Mpc−3. Ces courbes sont obtenues en prenant la
me´diane de plusieurs re´alisations de distributions de sources locales, la distance minimale e´tant
de 4 Mpc.
Nous remarquons que nos valeurs sont comparables aux donne´es des expe´riences les plus
re´centes. Les ﬂux de rayons gamma obtenus pour ces valeurs de luminosite´ et de densite´ de
sources sont celles pre´sente´es dans les ﬁgures 7.4 et 7.6 : ils sont loin des limites de de´tectabilite´
(5 ordres de grandeur en dessous a` 1 Gpc et 3 a` 100 Mpc). Pour obtenir des ﬂux de´tectables a`
1 Gpc, il est ne´cessaire d’avoir des sources de luminosite´ LE,19 = 10
46 erg/s, ce qui implique,
a` cause de la normalisation du ﬂux de rayons cosmiques, d’avoir une densite´ de sources de
ns = 10
−10 Mpc−3. Dans une sphe`re de rayon 1 Gpc, nous aurons 0.4 source de ce type. Si l’on
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suppose la re´gion magne´tise´e dans la ligne de vise´e plus petite (de taille 5 Mpc par exemple),
nous pourrons nous placer a` une distance de 100 Mpc pour que le halo paraisse ponctuelle, donc
on aura besoin d’une luminosite´ de LE,19 = 10
44 erg/s pour que le ﬂux soit de´tectable. La densite´
de source devient alors de l’ordre de ns = 10
−8 Mpc−3 : dans une sphe`re de rayon 100 Mpc,
nous nous attendons alors a` trouver 0.04 source de cette sorte.
La diminution de l’indice spectral (en 2.1 par exemple) permettrait d’augmenter le ﬂux de
photons gamma, puisque l’on injecte alors plus de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, mais
a` une meˆme luminosite´ au dessus de 1019 eV donne´e, la diﬀe´rence sera de moins d’un facteur
2, ce qui est bien insuﬃsant pour une e´ventuelle de´tection. La ﬁgure 7.8 montre d’autre part
que le spectre des rayons cosmiques obtenu avec un indice spectral de 2.1 surestime le´ge`rement
les donne´es de l’Observatoire Pierre Auger vers E = 1019.7 eV. Nous avons vu aussi dans la
ﬁgure 7.6 qu’augmenter l’indice spectral (a` 2.6 par exemple) baisse encore le ﬂux autour de
10 GeV.
Une possibilite´ restante pour la de´tection en gamma des rayons cosmiques de ultra-haute
e´nergie serait que ces derniers soient conﬁne´s dans la structure magne´tise´e au-dessus de E =
1019 eV, auquel cas, nous n’aurions plus de proble`me de normalisation. Cependant, le champ
magne´tique ne´cessaire a` un tel conﬁnement serait colossal et peu re´aliste. On peut aussi e´vo-
quer l’existence de sources sursautantes (sursauts gamma ou un ﬂamboiement de noyau actif
de galaxies) qui pourraient libe´rer des e´nergies plus importantes (avec une luminosite´ L ∼
1053−54 erg/s) en un temps tre`s court (jusqu’a` quelques semaines). Gabici & Aharonian (2005)
ont montre´ que dans ce cas, la dilution de cette e´nergie due a` la dispersion des temps de retard
rendrait l’e´mission synchrotron trop faible pour eˆtre de´tecte´e. Enﬁn, on pourrait observer une
composante en gamma due a` des rayons cosmiques de plus basse e´nergie s’ils existent (voir dis-
cussion dans les sections 6.3.3 et 7.1). Mais il ne s’agira alors plus de la signature des particules
de ultra-haute e´nergie.
En conclusion, la de´tection de rayonnement gamma provenant du rayonnement cosmique
de ultra-haute e´nergie semble compromise a` l’heure actuelle. L’e´mission due aux cascades dans
le milieu intergalactique a peu de chances d’eˆtre observable a` cause des de´ﬂexions subies par
les e´lectrons a` basse e´nergie dans le champ magne´tique extra-galactique. La pre´sence d’un en-
vironnement magne´tise´ autour de la source permettrait d’obtenir une e´mission plus focalise´e
en synchrotron dans le domaine du GeV. Nous avons vu cependant qu’on ne s’attend pas a` la
pre´sence d’une source de luminosite´ assez importante pour eˆtre de´tectable, car cela serait en
de´saccord avec la normalisation du spectre de rayons cosmiques observe´.
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Conclusion
A` partir de l’e´tude de la propagation des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, nous
avons tente´ de lever le voile sur des questions importantes en astrophysique. Nous avons entre
autres examine´ la conﬁguration des champs magne´tiques extra-galactiques et essaye´ de remonter
les traces des sources potentielles des astroparticules, tout en gardant a` l’esprit l’aspect multi-
messagers du rayonnement de tre`s haute e´nergie.
Nous avons propose´ de nouvelles mode´lisations (semi-analytique et analytique) de champs
magne´tiques extra-galactiques, dont la ﬂexibilite´ et la simplicite´ de mise en œuvre permet l’e´tude
d’une large gamme de parame`tres. Elles permettent e´galement de prendre en compte des phe´-
nome`nes physiques probablement de´cisifs dans le transport des particules charge´es, et qui sont
rarement traite´s dans la litte´rature (par exemple l’enrichissement magne´tique par des sources
astrophysiques ou la turbulence a` petite e´chelle). Nous avons par ailleurs de´veloppe´ des outils
nume´riques pour la propagation de rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie dans les milieux ma-
gne´tise´s. Notre code est base´ sur une me´thode de propagation cellulaire qui va de pair avec les
mode´lisations de champs magne´tique que nous avons e´labore´es. Il prend en compte les principales
interactions subies par les particules dans le milieu intergalactique, c’est-a`-dire les interactions
hadroniques et photo-hadroniques pour les protons et les noyaux plus lourds – nous avons pour
ce faire ame´liore´ et comple´te´ le code existant de D. Allard. Les sorties ﬁnales de ce programme
comprennent aussi bien l’ensemble des noyaux primaires et secondaires produits, que les neutri-
nos, photons et e´lectrons re´sultants, avec leurs parame`tres cle´s.
Nous avons de´crit dans ce manuscrit des applications de ces mode`les et outils sur plusieurs
the´matiques. D’abord pour l’e´tude du spectre a` basse e´nergie de la composante extra-galactique,
nous avons montre´ que l’eﬃcacite´ de l’eﬀet d’horizon magne´tique est essentiellement gouverne´
par l’enrichissement magne´tique des vides de grandes structures. L’impact des diﬀe´rents sce´narios
d’origines du champ magne´tique extra-galactique sur le transport des rayons cosmiques de ultra-
haute e´nergie peuvent eˆtre explore´s a` l’aide de notre mode`le de transport stochastique. Nous
mettons cette me´thode en œuvre aﬁn de pre´dire les observables de ces particules dans diverses
conﬁgurations de champ et sugge´rons une interpre´tation possible aux premiers re´sultats de
l’Observatoire Pierre Auger. Nous avons conclu que la corre´lation publie´e en 2007 entre les
directions d’arrive´e des e´ve´nements de plus haute e´nergie et les noyaux actifs de galaxies pouvait
eˆtre une co¨ıncidence avec la matie`re en avant-plan des ve´ritables sources. Cet eﬀet peut eˆtre
ampliﬁe´ si les sources de ces particules sont de type sursautantes.
Nous avons e´tudie´ les eﬀets de l’environnement imme´diat de la source sur la composition
chimique des rayons cosmiques de ultra-haute e´nergie, en choisissant le cas d’un amas de ga-
laxies. Nous avons trouve´ que la survie des noyaux lourds de´pend de la position de la source
par rapport au centre de l’amas, ainsi que de l’intensite´ du champ magne´tique et de la densite´
de baryons au cœur. Un fond diﬀus de neutrinos aux e´nergies du PeV pourra eˆtre e´ventuelle-
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ment observe´ par certaines expe´riences en cours, mais les signatures des rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie provenant de sources distinctes semblent diﬃcile a` de´tecter meˆme avec les
instruments a` venir. Nous avons enﬁn e´tendu cette e´tude au cas de n’importe quel milieu ma-
gne´tise´. Le ﬂux de rayonnement synchrotron vers ∼ 10 GeV produit proche de la source, qui
a donc une chance d’eˆtre de´tecte´ contrairement a` la composante diﬀuse due aux cascades e´lec-
tromagne´tiques, semble relativement robuste aux changements de conﬁgurations et d’intensite´
du magne´tique. Nous avons montre´ que due a` la normalisation contraignante en ﬂux de rayons
cosmiques a` ultra-haute e´nergie, il est possible de poser une limite supe´rieure au ﬂux de pho-
tons gamma dans cette gamme d’e´nergie, qui implique une de´ge´ne´rescence entre la luminosite´
et la densite´ des sources. Les sources de´tectables en gamma devraient avoir une luminosite´ tre`s
importante, et donc une densite´ tellement faible, qu’elles ne devraient pas eˆtre observables.
Les avance´es futures dans les domaines que nous avons explore´s devraient provenir tout
d’abord des observations de champs magne´tiques extra-galactiques, a` l’aide des instruments
comme SKA, LOFAR ou LWA. Les connaissances que nous pourrons acque´rir sur ces champs
se re´percuteront sur l’ensemble de l’astrophysique, et sur la physique de rayons cosmiques de
ultra-haute e´nergie en particulier. Notamment, elles permettront peut-eˆtre de dire s’il est pos-
sible ou non de faire de l’astronomie de rayons cosmiques, ce qui serait ide´al pour identiﬁer et
e´tudier leurs sources. Aﬁn de distinguer le type de sources qui produit les particules aux e´nergies
extreˆmes, un moyen ade´quat serait d’observer le spectre aux plus hautes e´nergies avec de tre`s
bonnes statistiques, pour pouvoir de´tecter la divergence entre le spectre attendu pour un objet
sursautant ou a` e´mission continue. Les observatoires Pierre Auger Nord et JEM-EUSO devraient
permettre d’accumuler assez de donne´es pour distinguer cet eﬀet. Un autre aspect important
dans les anne´es a` venir sera d’eﬀectuer des mesures pre´cises de la composition chimique, bien que
ceci soit ambitieux a` cause des incertitudes intrinse`ques aux gerbes observe´es sur Terre. Il sera
e´galement inte´ressant de se tourner vers la re´gion de transition entre les composantes Galactique
et extra-galactique qui est la moins examine´e jusqu’a` pre´sent. L’expe´rience KASCADE-Grande
devrait apporter des re´ponses a` ces e´nergies, en mesurant la forme du spectre ainsi que la com-
position chimique. Enﬁn, la compre´hension des sources elles-meˆmes sera ne´cessaire aux progre`s
dans ces domaines, car elles injectent des astroparticules dans l’Univers mais l’enrichissent aussi
en champs magne´tiques. Les observations de sursauts, de vents, de jets, etc. dans diﬀe´rentes lon-
gueurs d’ondes, ainsi qu’un travail the´orique approfondi pour appre´hender la physique complexe
au sein de ces objets seront fondamentaux.
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A.1 Outils analytiques pour le transport dans un champ magne´tique
de puissance homoge`ne
Le transport des particules charge´es dans les champs magne´tiques est un sujet qui va au-
dela` du simple cadre que nous traitons dans cette the`se. Il concerne en eﬀet la physique dans
les plasmas magne´tise´s a` beaucoup d’autres e´chelles : l’he´liosphe`re, le milieu interstellaire, in-
tergalactique, mais aussi les sources de rayons cosmiques. Sa compre´hension est notamment
fondamentale pour re´pondre aux questions sur l’acce´le´ration des particules, et en particulier sur
l’eﬃcacite´ des me´canismes de Fermi.
Dans notre cadre, on rencontrera diﬀe´rents modes de propagation dont certains sont assez
bien mode´lise´s analytiquement. Les re´gimes diﬀusifs de type Kolmogorov ou Bohm, ainsi que les
re´gimes quasi-rectilignes peuvent en eﬀet eˆtre formule´s simplement. Lorsque les eﬀets des struc-
tures inhomoge`nes apparaissent, donnant lieu a` des vols de Le´vy ou autres me´langes complexes,
il faut trouver des me´thodes alternatives pour rester dans la simplicite´ (voir la section 3.7, le
chapitre 5).
Dans cette section, nous pre´senterons les formulations analytiques qui traitent de re´gimes
standards et que nous utilisons dans ce manuscrit. Nous e´tudierons dans un premier temps les
mode`les de diﬀusion des rayons cosmiques dans les champs magne´tiques de puissance homoge`ne,
puis les calculs analytiques de spectres propage´s pour les modes de transports diﬀusif et quasi-
rectiligne.
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A.1.1 La turbulence magne´tique
On peut de´composer un champ magne´tique B en une composante cohe´rente Bcoh et une
composante turbulente ale´atoire δB :
B = Bcoh + δB . (A.1)
Dans cette section, nous allons nous inte´resser uniquement a` des champs magne´tiques de puis-
sance homoge`nes (avec Bcoh uniforme, donc), pour lesquels il est possible d’eﬀectuer des calculs
analytiques de transport. Dans le cas de champs inhomoge`nes (ou` Bcoh varie dans l’espace), on
pourra conside´rer que les re´sultats de cette section sont valables localement, tant que l’on se
place a` des e´chelles plus petites que la taille caracte´ristique des variations de Bcoh. Enﬁn, la vi-
tesse de phase des modes de turbulence e´tant en ge´ne´ral tre`s petite devant c, on fera l’hypothe`se
que la turbulence magne´tique δB est statique.
Nous verrons que le transport des rayons cosmiques est fortement aﬀecte´ par la pre´sence de
la composante turbulente, si celle-ci est suﬃsamment importante. Pour la quantiﬁer, nous nous
plac¸ons sous l’hypothe`se d’un champ turbulent gaussien et ale´atoire. Celui-ci est entie`rement
de´ﬁni par sa valeur moyenne 〈δB〉 et sa covariance dans l’espace de Fourier 〈δB(k)δB∗(k′)〉 qui
valent :
〈δB〉 = 0 et 〈δB(k)δB∗(k′)〉 = (2π)3δ(k− k′)S3d(k) , (A.2)
avec :
δB(k) = (2π)3
∫
eik·x δB(x)dx , (A.3)
et S3d(k) le spectre de turbulence tridimensionnel, qui varie selon les hypothe`ses faites sur le
ﬂuide e´tudie´.
Quel spectre de turbulence ?
Le spectre de turbulence est ge´ne´ralement de´ﬁni comme une loi de puissance simple sur un
intervalle de longueur d’ondes [kmin ≡ 2π/Lmax, kmax ≡ 2π/Lmin] :
S3d(k) ∝ k−α3d . (A.4)
Dans le cas d’une turbulence classique isotrope, on peut montrer par analyse dimensionnelle
que le spectre de turbulence sera eﬀectivement en loi de puissance. Supposons que de l’e´nergie
est injecte´e a` un taux ǫ dans des tourbillons de taille Lmax. Cette e´nergie est transmise par
cascades a` des e´chelles l de plus en plus petites, jusqu’a` atteindre l’e´chelle Lmin a` laquelle elle est
dissipe´e par viscosite´. Le spectre d’e´nergie magne´tique turbulente (unidimensionnel) est de´ﬁni a`
partir de l’e´nergie moyenne 〈uδB〉 dans la cascade de la fac¸on suivante :
〈uδB〉 ≡ 〈δB
2〉
8π
=
∫ kmax
kmin
S(k)dk . (A.5)
Dans la gamme inertielle kmin ≫ k ≫ kmax, on suppose que le spectre de turbulence S(k)
ne de´pend ni de kmin ni de kmax, mais uniquement de ǫ et de k. On de´duit alors par analyse
dimensionnelle que :
S(k) ∝ ǫ2/3k−5/3 . (A.6)
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On obtient bien un spectre en loi de puissance d’indice α = 5/3. Pour le spectre tridimensionnel,
l’indice spectral est de α3d = 11/3. Ces spectres ont e´te´ calcule´s par Kolmogorov (1941) dans le
cadre de la turbulence non magne´tique et portent son nom.
Dans les the´ories plus modernes de la turbulence MHD, on obtient des spectres plus com-
plexes qui prennent en compte l’anisotropie de la turbulence lie´e a` la pre´sence d’un champ
cohe´rent Bcoh. En particulier, Sridhar & Goldreich (1994) puis Goldreich & Sridhar (1995) ont
montre´ que le transfert d’e´nergie dans la turbulence a lieu principalement dans le plan de la
longueur d’onde perpendiculaire a` Bcoh. Le spectre serait alors de la forme S3d ∝ k−α⊥⊥ k
−α‖
‖ .
Le pre´-facteur dans cette relation pourrait comporter dans certains cas un terme fonction de
k⊥/k
2/3
‖ qui proviendrait de l’extension des ﬂux dans la direction du champ magne´tique moyen.
Le spectre de puissance de la turbulence MHD d’un milieu e´tant directement relie´ aux caracte´-
ristiques de la diﬀusion des particules dans ce meˆme milieu, il est fondamental d’en avoir une
connaissance pre´cise. De nombreuses recherches sont mene´es aujourd’hui a` ce sujet (voir par
exemple Ng & Bhattacharjee 1996; Goldreich & Sridhar 1997; Galtier et al. 2000, 2005; Laza-
rian et al. 2002; Boldyrev et al. 2005). Par mesure de simplicite´, nous supposerons cependant la
turbulence isotrope dans cette the`se.
La turbulence en trois parame`tres
D’apre`s ce qui pre´ce`de, sous l’hypothe`se d’un spectre de turbulence isotrope en loi de puis-
sance, la turbulence d’un champ magne´tique est de´termine´e par trois parame`tres seulement :
kmin, l’indice spectral α et la force de la composante turbulente η de´ﬁnie par :
η =
〈δB2〉
Bcoh
2 + 〈δB2〉 . (A.7)
Par la suite, on utilisera plus fre´quemment la longueur de cohe´rence du champ magne´tique λB
plutoˆt que la longueur d’onde kmin. Elle est de´ﬁnie comme la longueur a` laquelle la fonction
d’auto-corre´lation de δB atteint son maximum, et pour α > 3, elle est relie´e a` kmin par la
formule (Casse et al. 2002) :
λB ≃ 0.77 k−1min . (A.8)
.
A.1.2 Diffusion des rayons cosmiques dans un champ magne´tique turbulent
Soit une particule eﬀectuant une marche ale´atoire dans un milieu homoge`ne et isotrope. On
de´ﬁnit son temps caracte´ristique de diﬀusion tscatt comme le temps de de´corre´lation de la vitesse,
qui correspond au temps au bout duquel sa de´ﬂexion angulaire quadratique est de l’ordre de
l’unite´ (δθ2 ∼ 1). Le transport de la particule est de type diﬀusif sur une e´chelle de temps de
propagation ∆t≫ tscatt. En l’absence de phe´nome`nes de diﬀusion anormale, la probabilite´ de la
trouver a` une position x en un temps t est alors donne´e par la loi de diﬀusion normale :
P (x, t) =
1
(4πDt)3/2
e−x
2/4Dt . (A.9)
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Le coeﬃcient de diﬀusion D est de´ﬁni par la distance quadratique moyenne 〈∆x2〉 parcourue
sur une e´chelle de temps ∆t≫ tscatt :
D ≡ 〈∆x
2〉
2∆t
. (A.10)
Il de´pend du milieu dans lequel s’eﬀectue la marche ale´atoire et des parame`tres des particules
conside´re´es. Ce coeﬃcient contient donc toute l’information sur le transport de la particule.
Dans la pratique, on e´value D par le biais de la longueur de diﬀusion lscatt ≡ tscatt c :
D =
1
3
lscatt c . (A.11)
Cette formule est obtenue pour une marche ale´atoire tridimensionnelle de pas lscatt.
Dans un champ magne´tique turbulent, les rayons cosmiques suivent une marche ale´atoire en
interagissant avec les ondes du champ de turbulence. La particule est de´ﬂe´chie de fac¸on eﬃcace
lorsque l’interaction est re´sonnante, ce qui est le cas lorsque la longueur d’onde λ est de l’ordre
du rayon de Larmor rL de la particule. Les modes de grande e´chelle (λ ≫ rL) sont ressenties
comme un champ cohe´rent par la particule, sur une e´chelle de temps ∼ rL/c. A` ce titre, ils ne
participent pas a` la diﬀusion de la particule sur cette e´chelle de temps, mais renormalisent le
champ moyen Bcoh. A` l’inverse, les ondes courtes λ≪ rL produisent des ﬂuctuations ale´atoires
sur la trajectoire de la particule. Ces ﬂuctuations tendent a` se compenser les unes les autres sur
une e´chelle de temps rL/c, de sorte que 〈δx〉(t > rL/c) ≪ rL. Ainsi, selon le rapport rL/λB,
ou` λB est la longueur de cohe´rence du champ magne´tique, la particule pourra eˆtre dans deux
re´gimes de transport diﬀe´rents.
En eﬀet, lorsque rL ≪ λB, la particule rencontrera force´ment une longueur d’onde λ dans
le champ turbulent, telle que rL ≪ λ. On a alors rL ≪ lscatt < λB et la particule sera dans
un re´gime diﬀusif (∆t ≫ tscatt) au bout d’une seule longueur de cohe´rence. Le coeﬃcient de
diﬀusion dans ce re´gime a e´te´ calcule´ de fac¸on pre´cise par des me´thodes de Monte-Carlo, dans
le cas d’une turbulence quelconque de force η (Casse et al. 2002; Candia & Roulet 2004) :
D ≃ η−1
(
rL
λB
)1−α
rL c (rL ≪ λB) . (A.12)
En particulier pour une turbulence de type Kolmogorov, on a :
D ≃ η−1
(
rL
λB
)−2/3
rL c . (A.13)
Lorsque rL > λB & λ (ici, λ est une longueur d’onde quelconque du champ turbulent), la
particule ne pourra jamais entrer en re´sonance avec le champ turbulent et ne sera donc pas
sensible aux de´tails de la distribution de la puissance magne´tique a` e´chelle ≪ λB. Mais elle
perc¸oit globalement un champ magne´tique d’amplitude B et de direction ale´atoire, dans des
re´gions successives de taille λB. Le fait de traverser ces zones de champ oriente´ ale´atoirement
donne une possibilite´ a` la particule d’entrer dans un re´gime diﬀusif.
En mode´lisant ces re´gions comme des cellules sphe´riques, on peut calculer que la de´ﬂexion
angulaire subie par la particule a` chaque “pas” de sa marche ale´atoire est de : δθ ∼ λB/rL. Au
bout de N ≃ c∆t/λB pas, la de´ﬂexion quadratique totale sera de δθ2 ∼ N(λB/rL)2. On peut
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alors calculer tscatt en posant δθ
2 ∼ 1 :
tscatt ≃ λB
c
(
rL
λB
)2
(rL > λB) . (A.14)
Si tscatt est infe´rieur a` l’aˆge de l’Univers (i.e. s’il arrive un moment ou` la particule se retrouve
suﬃsamment de´ﬂe´chie par sa marche ale´atoire), la particule entre dans un re´gime diﬀusif au
bout d’un temps ∆t≫ tscatt. Dans ce cas, on peut calculer le coeﬃcient de diﬀusion a` partir des
grandeurs calcule´es ci-dessus : D = (1/3)lscattc ≃ r2Lc/λB. Des calculs nume´riques plus re´alistes
donnent D en fonction de la force de turbulence η (Casse et al. 2002; Candia & Roulet 2004) :
D ≃ η−1
(
rL
λB
)
rL c (rL > λB) . (A.15)
Ces re´sultats sont aussi ve´riﬁe´s de manie`re analytique dans le cas d’une turbulence faible η ≪ 1
(Jokipii 1966).
Si tscatt est plus grand que l’aˆge de l’Univers, la particule n’atteint jamais le re´gime diﬀusif
et les e´quations ci-dessus ne s’appliquent plus. On pourra conside´rer que la particule est dans
un re´gime quasi-rectiligne, voire semi-diﬀusif, auquel cas les calculs seront plus de´licats.
En re´alite´, lorsqu’une composante organise´e du champ existe (Bcoh 6= 0), on doit distinguer
la diﬀusion paralle`le (caracte´rise´e par D‖) et la diﬀusion perpendiculaire (D⊥). En ge´ne´ral
D⊥ ≪ D‖ lorsque η ≪ 1 et D⊥ ∼ D‖ lorsque η ∼ 1. Il a e´te´ calcule´ par Casse et al. (2002)
que D⊥ ≃ η2.3D‖ pour rL ≪ λB. Comme nous nous plac¸ons dans la plupart du temps dans
des situations de turbulence dans cette the`se, nous ne faisons pas la distinction entre ces deux
composantes.
A.1.3 Une application simple : calcul du temps de confinement
On peut appliquer les calculs pre´ce´dents pour calculer le temps de conﬁnement de rayons
cosmiques qui se propagent en re´gime diﬀusif dans un amas de galaxies par exemple (Berezinsky
et al. 1997). On suppose que le milieu est dote´ d’un champ magne´tique uniforme et a une taille
caracte´ristique Rcl. On suppose aussi que la diﬀusion a lieu dans un spectre de type Kolmogorov,
ce qui permet d’e´crire le temps de conﬁnement sous la forme :
τconf ≃
R2cl
2D(E)
∼ 1.5×109×η Z1/3
(
Rcl
3 Mpc
)2( λB
100 kpc
)−2/3( E
1017 eV
)−1/3( B
1 µG
)1/3
ans.
(A.16)
On peut ainsi voir que pour des e´nergies de E . 1017 eV, les particules seront conﬁne´es dans
l’amas sur l’aˆge de l’Univers.
Ce calcul peut aussi eˆtre applique´ dans le cadre de la propagation dans la Galaxie, aﬁn
d’e´valuer le temps de conﬁnement des particules dans le disque ou le halo.
A.1.4 Calcul du spectre propage´ dans les diffe´rents re´gimes de transport
La section 2.6 pre´sente le calcul analytique du spectre propage´ des rayons cosmiques, en
conside´rant leurs pertes d’e´nergie par interaction avec le milieu ambiant et par expansion cos-
mologique. En supposant un spectre d’injection a` la source Qinj(Eg), et une densite´ de source
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homoge`ne ns, le ﬂux des rayons cosmiques propage´s observe´s avec une e´nergie E s’e´crit (e´qua-
tion 2.45) :
Jrect(E) =
c
4π
∫ zmax
0
dz
∣∣∣∣ dtdz
∣∣∣∣ (1 + z)m nsQinj(Eg)dEgdE , (A.17)
ou` |dt/dz| = H(z)−1/(1 + z) et Eg est donne´e par l’e´quation (2.44). Le terme (1 + z)m rend
compte de l’e´ventuelle e´volution de l’activite´ et de la densite´ des sources dans le temps. Ce calcul
ne prend pas en compte l’eﬀet du champ magne´tique sur la propagation de la particule. Cette
e´quation sera donc valable si la particule est dans un re´gime rectiligne ou quasi-rectiligne, mais
dans un re´gime diﬀusif, les distances parcourues ne sont plus les meˆmes, et le calcul doit eˆtre
revu.
En re´alite´, Aloisio & Berezinsky (2004) ont montre´ que quel que soit le re´gime de propagation,
la formule ci-dessus s’applique si la distance typique entre les sources est infe´rieure a` la longueur
de diﬀusion (lscatt de´ﬁnie page 190) et aux autres longueurs de pertes d’e´nergies. Ceci implique
notamment que les sources sont distribue´es de fac¸on uniforme. Ces auteurs de´nomment cette
proprie´te´ le “the´ore`me de propagation”.
Lorsque la propagation est diﬀusive et que les sources ne suivent pas une distribution ho-
moge`ne (pour prendre en compte la contribution des sources proches par exemple), Aloisio &
Berezinsky (2004) ont aussi explicite´ le spectre analytique obtenu. L’e´quation de diﬀusion pour
la densite´ spatiale de particules np(E, r) pour une seule source situe´e a` un point rg injectant des
particules selon le spectre Q(E, t) s’e´crit alors :
∂np(E, r)
∂t
− div[D(E, r, t)∇np(E, r)]− ∂
∂E
[b0(E)np(E, r)] = Q(E, t)δ(r− rg) , (A.18)
ou` D(E, r, t) est le coeﬃcient de diﬀusion, qui de´pend de la structure du champ magne´tique.
b0(E) est le terme de perte d’e´nergies de´ﬁni dans l’e´quation (2.41).
Lorsque D, b0 et Q ne de´pendent que de l’e´nergie, Syrovatskii (1959) a explicite´ la solution
analytique de l’e´quation (A.18) :
np(E, r) =
1
b(E)
∫ ∞
E
dEgQ(Eg)
exp{−r2/[4λ(E,Eg)2]}
[4π λ(E,Eg)2]3/2
, (A.19)
ou`
λ2(E,Eg) =
∫ Eg
E
dǫ
D(ǫ)
b(ǫ)
. (A.20)
Physiquement, la quantite´ λ correspond a` la distance typique parcourue par un proton en direc-
tion de l’observateur, pendant que son e´nergie diminue de Eg a` E. On peut de´montrer que pour
une distribution de sources uniforme et continue, l’inte´gration de cette densite´ de particules sur
l’ensemble de l’Univers nous permet bien de retrouver l’e´quation (2.45).
Dans le cas d’une distribution de sources inhomoge`ne, on peut sommer la contribution des
diﬀe´rentes sources place´es a` une distance ri :
Jdiff,no exp(E) =
c
4π
1
b(E)
∑
i
∫ Emax
E
dEgQ(Eg)
exp{−r2/[4λ(E,Eg)2]}
[4π λ(E,Eg)2]3/2
, (A.21)
L’e´nergie maximale Emax dans la borne supe´rieure de l’inte´grale est donne´e par la plus petite
valeur entre l’e´nergie maximale d’acce´le´ration a` la source Emaxg et l’e´nergie a` la source Eg(E, ct0)
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d’un proton observe´ a` e´nergie E apre`s s’eˆtre propage´ sur un temps t0.
L’e´quation (A.21) ne prend pas en compte les eﬀets de l’expansion cosmologique. Ceux-ci
ont e´te´ calcule´s dans les travaux de Lemoine (2005) en ne´gligeant les autres pertes d’e´nergie
puis par Berezinsky & Gazizov (2006) en incluant toutes les pertes d’e´nergie. Sous hypothe`se de
syme´trie sphe´rique, Berezinsky & Gazizov (2006) trouvent :
Jdiff(E) =
c
4π
∑
i
∫ zg
0
dz
∣∣∣∣ dtdz
∣∣∣∣ Q[Eg(E, z)] exp{−r2i /[4λ(E, z)2]}[4π λ(E, z)2]3/2 dEgdE (E, z) , (A.22)
avec zg le de´calage spectral de la source, ri la distance comobile a` la source, |dt/dz| = H(z)−1/(1+
z) et :
λ2(E, z) =
∫ z
0
dz′
∣∣∣∣ dt′dz′
∣∣∣∣ D(ǫ, z′)a2(z′) , (A.23)
dEg
dE
(E, z) = (1 + z) exp
{∫ z
0
dz′
∣∣∣∣ dt′dz′
∣∣∣∣ [ǫH(z) + ∂b(ǫ, z′)]∂ǫ
}
. (A.24)
Ici, b(ǫ, z′) est le terme de perte d’e´nergies de´ﬁni dans l’e´quation (2.42).
A.2 Mode´lisation analytique des interactions avec les centres
diffuseurs
Nous appliquons ici les outils de´crits dans la section pre´ce´dente et explicitons les calculs
qui de´crivent l’interaction d’une particule avec un centre diﬀuseur. Nous cherchons a` exprimer
l’angle de de´ﬂexion de la particule a` la sortie de la structure ainsi que son temps de re´sidence,
dans diverses conﬁgurations d’e´nergie du projectile et de champ magne´tique de la cible. Nous
conside´rons les ge´ome´tries cylindriques et sphe´riques pour les centres diﬀuseurs, ce qui mode´lise
grossie`rement les cas d’interaction avec des ﬁlaments et avec des halos de radio-galaxies ou des
vents galactiques magne´tise´s. Nous supposerons dans nos calculs que l’intensite´ du champ ma-
gne´tique et le coeﬃcient de diﬀusion sont uniforme a` l’inte´rieur d’un centre diﬀuseur. Le cas plus
ge´ne´ral d’un champ non uniforme sera discute´ a` la ﬁn de cette annexe. Nous supposerons aussi
que la turbulence dans les structures est forte (avec η de´ﬁni dans l’e´quation A.7 de l’ordre de 1),
mais nos re´sultats peuvent eˆtre facilement ge´ne´ralise´s au cas d’une turbulence plus faible. Les
sce´narios de pollution magne´tiques que nous avons mentionne´s dans le chapitre 3 ne favorisent
pas la pre´sence d’une composante cohe´rente du champ magne´tique.
Dans la suite, l’indice i fera re´fe´rence a` un type particulier de centre diﬀuseur (ﬁlament, vent
galactique, etc.). Nous utiliserons aussi la notation“barre´e”pour de´signer la taille caracte´ristique
des structures. En eﬀet, la distance moyenne traverse´e par une particule allant en ligne droite
est de r¯i = (π/2)rs pour une sphe`re et de r¯i = (π/2)
2rf pour un cylindre. Le facteur π/2 rend
compte de l’orientation ale´atoire des directions d’entre´e des particules dans la structure.
Comme nous l’avons vu dans l’annexe A.1.2, la particule connaˆıt diﬀe´rents re´gimes de trans-
port selon la valeur du rapport rL/λi, ou` λi est la longueur de cohe´rence du centre diﬀuseur
e´tudie´. Dans notre contexte, la particule pourra entrer dans un re´gime diﬀusif au sein de la
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structure si le temps caracte´ristique de diﬀusion tscatt est infe´rieur au temps de traverse´e de la
structure, c’est-a`-dire : tscatt < r¯i/c. En re´sume´, on peut e´voquer trois modes principaux :
1. si rL/λi ≪ 1 : on a alors une longueur de diﬀusion lscatt < λi . r¯i (en d’autres termes :
tscatt < r¯i/c), donc la particule peut entrer dans un re´gime diﬀusif au sein de la structure.
L’angle de de´ﬂexion a` la sortie est de δθi ∼ O(1) et le temps de sortie, comme nous le
calculerons plus loin est de l’ordre du temps de traverse´e de la structure : δt ∼ r¯i/c.
2. si rL/λi > 1 : la particule eﬀectue une marche ale´atoire pour laquelle a` chaque pas, la
particule est faiblement de´ﬂe´chie (δθi ∼ λi/rL). Par contre, au bout d’un certain nombre
de pas, elle peut e´ventuellement atteindre une de´ﬂexion importante et entrer dans un
re´gime diﬀusif (si tscatt < r¯i/c). On a alors a` la sortie : δθi ∼ O(1) et δti ∼ r¯i/c comme
dans le cas 1.
3. si on a rL/λi > 1 et tscatt > r¯i/c, la particule n’entre jamais dans le re´gime diﬀusif : on
peut calculer l’angle de de´ﬂexion re´sultant par des arguments de marche ale´atoire : δθ2i ≃
r¯iλi/(2r
2
L) (Harari et al. 2002b). Le pre´facteur nume´rique 1/2 est valable pour le transport
dans un champ magne´tique turbulent. Pour un champ re´gulier oriente´ ale´atoirement, ce
facteur devient de l’ordre de 2/3 (Waxman & Miralda-Escude´ 1996). Le temps de re´sidence
dans la structure sera de l’ordre du temps de traverse´e, avec une correction explicite´e ci-
dessous.
En conside´rant les re´gimes ci-dessus, on pourra donc dans le cas ge´ne´ral exprimer l’angle de
de´ﬂexion par la formule suivante :
δθ2i ≃
(
1 +
2r2L
r¯iλi
)−1
. (A.25)
Bien que cette formule soit approximative, elle permet d’avoir une interpolation sans accident
entre les deux re´gimes qui nous inte´ressent (grande de´ﬂexion – cas 1 et 2 – et petite de´ﬂexion –
cas 3). Dans la limite de petites de´ﬂexions, on trouve nume´riquement :
δθi ≃ 1.7◦
(
r¯i
2Mpc
)1/2( Bi
10−8G
) (
λi
0.1Mpc
)1/2( E
1020 eV
)−1
. (A.26)
Le temps de propagation d’une particule dans un Univers magne´tise´ a e´te´ calcule´ par Alcock
& Hatchett (1978), Waxman & Miralda-Escude´ (1996) et Harari et al. (2002b) dans le cas
de faibles de´ﬂexions (cas 3). On peut appliquer leurs re´sultats pour une structure localement
magne´tise´e : le temps de re´sidence de la particule dans cette structure s’exprime comme la
somme du temps de traverse´e r¯i/c et d’un temps de retard :
δti ≃ r¯iδθ
2
i
6c
. (A.27)
On obtient nume´riquement :
δti ≃ 0.93× 103 yr
(
r¯i
2Mpc
)2( Bi
10−8G
)2 ( λi
0.1Mpc
)(
E
1020 eV
)−2
. (A.28)
Pour les deux autres cas (cas 1 et 2), la particule diﬀuse dans le ﬁlament avant de s’e´chapper.
Il est alors ne´cessaire de re´soudre l’e´quation de diﬀusion des rayons cosmiques pour un ﬁlament
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ou un cocon magne´tise´, en prenant en compte les de´pendances en temps. Nous re´solvons ici
ces e´quations dans les cas cylindrique et sphe´riques ; pour une ge´ome´trie planaire, on pourra se
re´fe´rer aux travaux de Sigl et al. (1999).
On suppose que la particule pe´ne`tre dans la structure sur une e´chelle de distance lscatt ≡
tscattc puis entre dans un re´gime diﬀusif. On peut alors poser l’e´quation de diﬀusion et en de´duire
la probabilite´ d’e´chappement des particules en fonction du temps, en mode´lisant le point de
premie`re interaction (situe´ a` profondeur lscatt) comme une source impulsive.
Interaction diffusive avec un filament
Commenc¸ons par traiter l’interaction avec un ﬁlament : on le mode´lise comme un cylindre
de rayon rf et d’extension inﬁnie selon z. Nous nous plac¸ons dans un syste`me de coordonne´es
cylindriques (r, θ, z). Pour des raisons de simplicite´, nous supposons que les coeﬃcients de diﬀu-
sion D⊥ dans le plan perpendiculaire a` z et D‖ le long de z sont spatialement uniformes. Nous
ne´gligeons aussi les pertes d’e´nergie, ce qui est justiﬁe´ a posteriori car le temps de re´sidence
caracte´ristique est tre`s court par rapport aux temps de pertes d’e´nergie, comme nous allons le
montrer par la suite. L’e´quation pour la fonction de Green g(r, θ, z, t; r0, θ0, z0, t0) s’e´crit :
∂tg − D⊥ 1
r
∂r (r∂rg) − D⊥ 1
r2
∂2θg − D‖∂2zg =
1
r
δ(z − z0)δ(r − r0)δ(θ − θ0)δ(t− t0) . (A.29)
Ici, r0, θ0, z0 et t0 repre´senteront dans la suite les coordonne´es de la premie`re interaction dans
le ﬁlament. Il faut aussi prendre en compte la condition aux bords, qui est que le milieu est non
magne´tise´ au-dela` d’une distance rf du centre du cylindre. Dans la the´orie de la diﬀusion, une
telle condition est mode´lise´e en forc¸ant l’e´quation de diﬀusion a` s’annuler au-dela` du rayon rf .
Pour re´soudre l’e´quation de diﬀusion en coordonne´es cylindriques en appliquant cette contrainte,
on de´veloppe la partie angulaire de la fonction de Green g sur une base de fonctions propres
de l’ope´rateur ∂2θ et la partie radiale sur une base de fonctions de Bessel Jm(αmsr/rf), ou` αms
indique la s−ie`me racine de Jm. Ceci garantit que la condition aux bords sera satisfaite.
La solution de l’e´quation (A.29) s’e´crit :
g(r, θ, z, t; r0, θ0, z0, t0) =
1
πr2f
m=+∞∑
m=−∞
s=+∞∑
s=1
eim(θ−θ0) e
−α2ms
D⊥|t−t0|
r2f
e
−
|z−z0|2
4D‖|t−t0|
√
4πD‖|t−t0|
×
Jm
(
αms
r0
rf
)
Jm
(
αms
r
rf
)
Jm+1 (αms)
2 . (A.30)
La probabilite´ d’avoir une particule a` l’inte´rieur du ﬁlament a` tout temps t > t0 est alors donne´e
par la moyenne de g sur le volume du ﬁlament :
Pres(t; t0) =
∫
dv g =
s=+∞∑
s=1
e
−α20s
D⊥|t−t0|
r2f
2
α0s
J0
(
α0s
r0
rf
)
J1(α0s)
. (A.31)
On peut ve´riﬁer en de´composant 1 sur la base de fonctions de Bessel ci-dessus, que Pesc(t →
t0) = 1, comme on s’y attendait. La forme de Pres(t; t0) sugge`re que la particule s’e´chappe au
bout d’un temps de diﬀusion r2f /D⊥ ; une telle approche est en fait na¨ıve, comme nous allons le
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montrer. Le temps de re´sidence moyen dans un ﬁlament δtf se calcule de la fac¸on suivante :
δtf =
∫ +∞
t0
dt Pres(t; t0) =
r2f
2D⊥
s=+∞∑
s=1
4
α30s
J0
(
α0s
r0
rf
)
J1(α0s)
. (A.32)
Les facteurs dans la somme de la partie droite de l’e´quation (A.32) sont bien infe´rieur a` 1 car les
particules ne peuvent pas pe´ne´trer dans le ﬁlament a` une distance supe´rieure a` lsc ≪ rf avant
de se mettre a` diﬀuser, ainsi r0 ≃ rf (1− lsc/rf). En substituant r0 par cette expression, puis en
de´veloppant les fonctions de Bessel a` l’ordre 1 en lsc/rf , on obtient le temps de conﬁnement :
δtf ≃ rf lscatt
D⊥
s=+∞∑
s=1
2
α20s
, (A.33)
qui est eﬀectivement infe´rieur au temps de diﬀusion par un facteur lsc/rf . Comme D⊥ =
1
2 lscc,
on arrive au re´sultat suivant :
δtf ≃ rf
c
s=+∞∑
s=1
4
α20s
=
rf
c
. (A.34)
On pourrait aussi calculer le temps de re´sidence en prenant la moyenne de l’e´quation (A.32) sur
les probabilite´s de premie`re interaction P (r0) ≃ exp [−(rf − r0)/lscatt] /lscatt, ce qui donnerait
un re´sultat similaire.
Nous trouvons donc que le temps de conﬁnement est de l’ordre du temps de traverse´e de
la structure, ce qui est inattendu. La particule e´tant en re´gime diﬀusif, la distance line´aire
typique parcourue pendant ce temps est seulement de l ∼ (lscatt/rf)1/2rf ≪ rf . Ceci signiﬁe
que la particule entre et ressort du ﬁlament a` peu pre`s au meˆme endroit, apre`s un temps r¯f/c
environ. L’interaction s’apparente ainsi a` un rebond ou un eﬀet de miroir : la particule sortira
de la structure dans une direction formant un angle de moins de π/2 par rapport a` la direction
d’entre´e, mais au bout d’un temps r¯f/c.
Nous avons ve´riﬁe´ la loi δtf ≃ rf/c nume´riquement en utilisant des simulations Monte-
Carlo (voir chapitre 1) de l’interaction d’une particule avec un ﬁlament magne´tise´, pour diverses
longueurs de cohe´rence du champ magne´tique. Nos re´sultats sont repre´sente´s dans la ﬁgure A.1,
ou` l’on voit que le temps de re´sidence moyen ne de´pend pas de la longueur de cohe´rence du
champ (qui caracte´rise le coeﬃcient de diﬀusion, donc la longueur de diﬀusion lscatt), mais
e´volue line´airement avec le rayon du ﬁlament. On obtient nume´riquement : δtf ≃ 1.3rf/c.
Interaction diffusive avec une sphe`re
L’interaction avec une sphe`re de rayon rs est tre`s similaire a` celle avec un ﬁlament, bien que
les calculs soient un soupc¸on plus lourds. Comme pre´ce´demment, on suppose que la particule
pe´ne`tre la sphe`re sur une distance lscatt avant de commencer a` diﬀuser, et on adopte la meˆme
condition aux bords a` partir de rs. L’e´quation de diﬀusion en coordonne´es sphe´riques s’e´crit :
∂tg − D
r2
∂r
(
r2∂rg
) − D
r2 sin θ
∂θ (sin θ∂θg) − D
r2 sin2 θ
∂2φg (A.35)
=
1
r2 sin θ
δ(r − r0)δ(θ − θ0)δ(φ− φ0)δ(t− t0) . (A.36)
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Figure A.1 – Temps de re´sidence dans un filament magne´tise´ plonge´ dans un milieu non magne´tise´, pour une
particule entrant dans la structure avec une longueur de diffusion lscatt ≪ rf , en fonction du rayon du filament. La
longueur de diffusion est exprime´e en fonction de la longueur de cohe´rence λ (note´ lc dans la figure), en supposant
une turbulence de type Kolmogorov dans le filament, i.e. lsc ∝ λ2/3 (voir annexe A.3).
Sa solution peut s’e´crire en termes d’harmoniques sphe´riques et de fonctions de Bessel sphe´-
riques :
g(r, θ, φ, t; r0, θ0, φ0, t0) =
l=+∞∑
l=0
m=+l∑
m=−l
s=+∞∑
s=1
e
−β2ls
D|t−t0|
r2s Ylm(θ, φ)Y lm(θ0, φ0)
×jl
(
βls
r
rs
)
jl
(
βls
r0
rs
)
2
r3s j
2
l+1(βls)
. (A.37)
La notation βls indique le s−ie`me zero de la fonction de Bessel sphe´rique jl. Comme pre´ce´dem-
ment, le temps de re´sidence dans la structure sphe´rique a` un temps t > t0 se calcule en inte´grant
g sur le volume :
Pres(t; t0) =
s=+∞∑
s=1
e
−β20s
D|t−t0|
r2s j0
(
β0s
r0
rs
)
2
β0sj1(β0s)
. (A.38)
Ici encore, Pres(t → t0) = 1 comme attendu. Enﬁn, le temps de re´sidence peut eˆtre calcule´ en
prenant la limite r0 → rs(1− lsc/rs) comme pre´ce´demment et en de´veloppant au premier ordre
en lsc/rs :
δts =
∫ +∞
t0
dt Pres(t; t0) ≃ rs
c
s=+∞∑
s=1
6
β20s
=
rs
c
. (A.39)
La particule rebondit sur la sphe`re et sort a` une distance l ∼ (lsc/rs)1/2rs ≪ rs de son point
d’impact.
198 Outils pour la propagation dans les champs magne´tiques
Cas d’un champ magne´tique non uniforme
Nous avons suppose´ dans la discussion ci-dessus que le champ magne´tique et le coeﬃcient de
diﬀusion e´taient uniforme dans le centre diﬀuseur. Si l’e´chelle de variation du champ magne´tique
lB = |∇B2/B2|−1 est “assez petite”, la discussion devient plus intrique´e car la longueur de
diﬀusion lscatt des rayons cosmiques de´pend alors de leur position dans l’espace, et n’a meˆme
plus de signiﬁcation si elle devient supe´rieure a` lB. On peut s’attendre cependant aux eﬀets
suivants.
Si la longueur de diﬀusion de la particule est supe´rieure a` la taille r de la structure partout
ou` elle se trouve, alors la de´ﬂexion totale devrait rester plus petite que 1. Sa valeur moyenne
sera de l’ordre de 〈rlB/r2L〉 - il faut prendre ici la moyenne sur les rL au travers de sa de´pendance
spatiale via B sur la trajectoire. Cette estimation suppose que la particule est de´ﬂe´chie d’un
angle δθ2 ∼ (lB/rL)2 au bout de chaque distance lB. Cela correspond a` l’estimation que nous
avions plus haut lorsque nous remplac¸ons λ par lB et en prenant pour valeur de B une valeur
moyenne du champ. Le temps de traverse´e demeurera inchange´, de l’ordre de r/c.
Si la longueur de diﬀusion est partout infe´rieure a` r, alors les re´sultats obtenus plus hauts ne
devraient pas eˆtre modiﬁe´s : la particule rebondira sur la structure avec un temps de conﬁnement
de l’ordre de r/c.
Conside´rons mainteanant un cas interme´diaire : celui par exemple d’un centre diﬀuseur dont
le cœur aurait un champ magne´tique tel que lscatt serait infe´rieur a` la taille du cœur rc, entoure´
d’une enveloppe avec B tel que lscatt & r. La particule a alors une probabilite´ ∼ (rc/r)2 de
traverser l’enveloppe et de rebondir sur le cœur ; dans ce cas, l’angle de de´ﬂexion est de l’ordre
de l’unite´ et le temps de traverse´e total de l’ordre de r/c. La particule a aussi une probabilite´
∼ 1 − (rc/r)2 de traverser l’enveloppe sans rencontrer le cœur et subira ainsi une de´ﬂexion
infe´rieure a` 1, comme nous l’avons calcule´ pre´ce´demment. Le temps de traverse´e reste identique.
La de´ﬂexion caracte´ristique sur plusieurs interactions ou pour plusieurs particules sera bien suˆr
donne´e par la moyenne de ces deux possibilite´s.
A.3 De´tails techniques pour la me´thode de propagation cellulaire
Nous pre´sentons ici les de´tails techniques de la recette simple pre´sente´e dans la section 3.6.2
pour faire propager des rayons cosmiques de fac¸on rapide, eﬃcace et pre´cise. L’inte´gration directe
des e´quations du mouvement par une me´thode de Runge-Kutta sur l’aˆge de l’Univers est tre`s
couˆteuse en temps de`s que la particule n’est plus dans le re´gime quasi-rectiligne. D’autre part,
on a vu que la prise en compte de la turbulence a` petite e´chelle dans ce cadre impliquait d’avoir
des grilles magne´tise´es de re´solution de´raisonnable.
Une me´thode alternative consiste a` faire propager chaque particule dans des cellules succes-
sives, ou` chaque cellule a la taille de la longueur de cohe´rence du champ magne´tique. L’intensite´
du champ dans les cellules est de´termine´e par sa position dans la grille de simulation, et son
orientation est tire´e ale´atoirement. On peut alors conside´rer chaque cellule comme une boˆıte
noire pour la particule : sa trajectoire a` l’inte´rieur n’est pas explicitement calcule´e, seuls sa
position et son temps de sortie sont tire´s ale´atoirement selon des fonctions de probabilite´ qui
de´pendent des parame`tres du champ et de la particule (voir ﬁgure 3.14).
Nous pouvons appliquer ici les re´sultats classiques sur le transport des particules charge´es
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dans les champs magne´tiques turbulents (cf. annexe A.1.2). Selon le rapport rL/λB, la particule
est dans un re´gime de propagation diﬀe´rent a` l’inte´rieur d’une cellule. Si rL/λB ≫ 1, la particule
est dans un re´gime quasi-rectiligne : elle traversera donc la cellule quasiment tout droit, et sortira
au bout d’un temps τ1 ≃ λB/c. Au bout de plusieurs longueurs de cohe´rences, la particule peut
cependant atteindre un re´gime diﬀusif et on peut calculer dans ce cas le coeﬃcient de diﬀusion
par des conside´rations de marche ale´atoire (e´quation A.15) :
D ∝ r2L/λB . (A.40)
Dans le cas contraire (rL/λB ≪ 1), la particule diﬀusera un certain temps dans la cellule,
qui est, d’apre`s la de´ﬁnition du coeﬃcient de diﬀusion, de l’ordre de :
τ2 =
λ2B
4D
. (A.41)
Le facteur 4 vient du fait que la distance rectiligne parcourue par la particule en traversant la
cellule est en moyenne de λB/
√
(2). En supposant une turbulence de type Kolmogorov, on a
(e´quation A.13) :
D ∝ rL(rL/λB)−2/3 . (A.42)
On peut extrapoler une approximation du coeﬃcient de diﬀusion complet en utilisant les
coeﬃcients nume´riques de Casse et al. (2002) :
D = 1.2 rLc
[
rL
λB
+ 0.1
(
rL
λB
)−2/3]
. (A.43)
Nous utilisons cette formule pour le calcul de τ2 dans nos simulations.
Nos cellules sont positionne´es au fur a` mesure de la propagation de sorte que la particule y
pe´ne`tre toujours de fac¸on radiale. L’angle de de´ﬂexion θ de la particule, qui de´termine sa position
de sortie, est calcule´e par rapport a` cette direction d’entre´e (voir ﬁgure 3.14). Dans le cas d’un
re´gime totalement diﬀusif (rL/λB ≪ 1), l’angle de de´ﬂexion a` la sortie sera de l’ordre de 1, et
on peut donc eˆtre tirer cos θ ale´atoirement selon une loi uniforme sur [−1, 1]. Dans l’autre cas
extreˆme (rL/λB ≫ 1), on peut tirer cos θ selon une loi uniforme de moyenne m et de variance s
qui de´pendent des parame`tres de la propagation.
Aﬁn d’identiﬁer les fonctions m = m(rL/λB) and s = s(rL/λB) dans le re´gime quasi-
rectiligne, nous avons inte´gre´ la trajectoire de 104 particules dans une cellule par la me´thode de
Runge-Kutta, pour des valeurs de rL/λB allant de 2 a` 100. Nous obtenons ainsi la forme de la
de´pendance de m et s sur rL/λB, ainsi que les coeﬃcients nume´riques ade´quats.
Nous avons teste´ notre code sur une gamme de parame`tres en comparant les re´sultats de notre
me´thode a` ceux obtenus par les calculs analytiques dans le cas d’un champ magne´tique homoge`ne
entie`rement turbulent. Dans notre me´thode, cela consiste simplement a` prendre la valeur du
champ magne´tique constante dans toutes les cellules. Nous trouvons un excellent accord entre
nos simulations et les calculs analytiques, comme illustre´ par exemple dans la ﬁgure A.2, qui
montre le facteur de transmission, i.e. la fraction de particules situe´es a` une distance supe´rieure
a` R de la source au bout d’un temps de Hubble, en fonction de Rˆ = R/
√
4Dt, que nous allons
de´ﬁnir dans la suite. Les calculs sont eﬀectue´s pour un champ magne´tique homoge`ne de longueur
de cohe´rence λB = 100 kpc et de normalisation B˜ = 2 nG, et pour diﬀe´rentes e´nergies de la
particule et donc de rL/λB.
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Figure A.2 – Fraction de particules situe´es a` une distance supe´rieure a` R de la source au bout d’un temps de
Hubble, dans un champ magne´tique homoge`ne, en fonction de Rˆ = R/
√
4Dt, comme de´fini dans l’e´quation (A.45),
pour diffe´rentes valeurs de rL/λB . Les traits pleins pre´sentent les re´sultats de nos simulations et les pointille´s les
expressions analytiques calcule´es ci-dessous. (Source : Kotera & Lemoine 2008.)
Une grandeur que nous allons examiner dans le cadre du chapitre 4 est en eﬀet le facteur
de transmission a` une distance donne´e R de la source et au bout d’un temps t, c’est-a`-dire la
fraction de particules qui sont situe´es au-dela` de R a` un temps t. Cette fraction s’obtient par
l’inte´grale suivante, en utilisant l’e´quation A.9 :
T (R, t) =
∫ ∞
R
4πr2 dr
1
(4πD t)3/2
exp
(
− r
2
4D t
)
=
√
2
π
Rˆ e−
Rˆ2
2 + erfc
(
Rˆ√
2
)
, (A.44)
ou`
erfc(x) =
2√
π
∫ ∞
x
e−u
2
du et Rˆ ≡ R√
4Dt
. (A.45)
C’est cette formule que nous trac¸ons dans la ﬁgure A.2, et qui correspond tre`s bien aux re´sultats
de nos simulations.
201
Bibliographie
Abbasi, R. U. et al. 2004, Physical Review Letters, 92, 151101
Abbasi, R. U. et al. 2005, ApJ, 622, 910
Abraham, J. et al. 2007, Science, 318, 938
Abraham, J. et al. 2008, Astroparticle Physics, 29, 188
Abu-Zayyad, T., Belov, K., Bird, D. J., et al. 2001, ApJ, 557, 686
Achterberg, A., Gallant, Y. A., Kirk, J. G., & Guthmann, A. W. 2001, MNRAS, 328, 393
Achterberg, A., Gallant, Y. A., Norman, C. A., & Melrose, D. B. 1999, ArXiv Astrophysics
e-prints
Adelberger, K. L., Steidel, C. C., Shapley, A. E., & Pettini, M. 2003, ApJ, 584, 45
Aguirre, A., Hernquist, L., Schaye, J., et al. 2001, ApJ, 560, 599
Aharonian, F., Akhperjanian, A., Barrio, J., et al. 2001, A&A, 370, 112
Aharonian, F. A. 2002, MNRAS, 332, 215
Aharonian, F. A., Coppi, P. S., & Voelk, H. J. 1994, ApJ, 423, L5
Alcock, C. & Hatchett, S. 1978, Astrophys. J., 222, 456
Alexander, J. K., Brown, L. W., Clark, T. A., Stone, R. G., & Weber, R. R. 1969, ApJ, 157,
L163+
Allard, D., Ave, M., Busca, N., et al. 2006, Journal of Cosmology and Astro-Particle Physics, 9,
5
Allard, D., Busca, N. G., Decerprit, G., Olinto, A. V., & Parizot, E. 2008, Journal of Cosmology
and Astro-Particle Physics, 10, 33
Allard, D., Olinto, A. V., & Parizot, E. 2007a, A&A, 473, 59
Allard, D., Parizot, E., & Olinto, A. V. 2007b, Astroparticle Physics, 27, 61
Allard, D., Parizot, E., Olinto, A. V., Khan, E., & Goriely, S. 2005, A&A, 443, L29
Allard, D. & Protheroe, R. J. 2009, ArXiv e-prints
Aloisio, R. & Berezinsky, V. 2004, ApJ, 612, 900
202 BIBLIOGRAPHIE
Aloisio, R., Berezinsky, V., & Gazizov, A. 2008, ArXiv e-prints
Aloisio, R. & Berezinsky, V. S. 2005, ApJ, 625, 249
Alvarez-Mun˜iz, J., Engel, R., & Stanev, T. 2002, Astrophys. J. , 572, 185
Anchordoqui, L., Goldberg, H., Reucroft, S., & Swain, J. 2001, Phys. Rev. D, 64, 123004
Apel, W. D., Arteaga, J. C., Badea, A. F., et al. 2009, Astroparticle Physics, 31, 86
Apel, W. D. et al. 2008, Astroparticle Physics, 29, 412
Armengaud, E. 2006, PhD thesis, Universite´ Paris 7
Armengaud, E., Sigl, G., & Miniati, F. 2006, Phys. Rev. D, 73, 083008
Arnaud, K. A., Fabian, A. C., Eales, S. A., Jones, C., & Forman, W. 1984, MNRAS, 211, 981
Arons, J. 2003, ApJ, 589, 871
Ave, M., Busca, N., Olinto, A. V., Watson, A. A., & Yamamoto, T. 2005, Astroparticle Physics,
23, 19
Ball, R. C., Havlin, S., & Weiss, G. H. 1987, Journal of Physics A Mathematical General, 20,
4055
Baym, G., Bo¨deker, D., & McLerran, L. 1996, Phys. Rev. D, 53, 662
Beck, R. 2008, ArXiv e-prints
Beck, R., Gaensler, B., & Feretti, L. 2007, SKA and the Magnetic Universe (Springer-Verlag),
103–+
Bednarz, J. & Ostrowski, M. 1998, Physical Review Letters, 80, 3911
Begelman, M. C., Rudak, B., & Sikora, M. 1990, ApJ, 362, 38
Bell, A. R. 1978, MNRAS, 182, 147
Bell, A. R. & Lucek, S. G. 2001, MNRAS, 321, 433
Berezhko, E. G. & Ellison, D. C. 1999, ApJ, 526, 385
Berezhko, E. G., Ksenofontov, L. T., & Vo¨lk, H. J. 2003, AA, 412, L11
Berezinsky, V. & Gazizov, A. 2006, ApJ, 643, 8
Berezinsky, V., Gazizov, A., & Grigorieva, S. 2006, Phys. Rev. D, 74, 043005
Berezinsky, V. & Gazizov, A. Z. 2007, ApJ, 669, 684
Berezinsky, V., Gazizov, A. Z., & Grigorieva, S. I. 2002, ArXiv Astrophysics e-prints
Berezinsky, V. S., Blasi, P., & Ptuskin, V. S. 1997, ApJ, 487, 529
Berezinsky, V. S. & Gazizov, A. Z. 1993, Phys. Rev. D, 47, 4206
BIBLIOGRAPHIE 203
Berezinsky, V. S. & Grigorieva, S. I. 1988, A&A, 199, 1
Berezinsky, V. S., Grigorieva, S. I., & Hnatyk, B. I. 2004, Astroparticle Physics, 21, 617
Bergman, D. R. & Belz, J. W. 2007, Journal of Physics G Nuclear Physics, 34, 359
Bergmann, T. et al. 2007, Astropart. Phys., 26, 420
Bertone, G., Isola, C., Lemoine, M., & Sigl, G. 2002, Phys. Rev. D, 66, 103003
Bertone, S., Stoehr, F., & White, S. D. M. 2005, MNRAS, 359, 1201
Bertone, S., Vogt, C., & Enßlin, T. 2006, MNRAS, 370, 319
Best, P. N. 2004, MNRAS, 351, 70
Bhattacharjee, P. 2000, Phys. Rep., 327, 109
Biermann, L. 1950, Z.Naturf., 5a, 65
Billoir, P. 2001, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 576, Physics and
Astrophysics of Ultra-High-Energy Cosmic Rays, ed. M. Lemoine & G. Sigl, 27–+
Binney, J. & Tabor, G. 1995, MNRAS, 276, 663
Bird, D. J., Boyer, J., & et al. 1993a, in International Cosmic Ray Conference, Vol. 2, Interna-
tional Cosmic Ray Conference, 458–+
Bird, D. J., Corbato, S. C., Dai, H. Y., et al. 1994, ApJ, 424, 491
Bird, D. J. et al. 1993b, Physical Review Letters, 71, 3401
Birk, G. T., Wiechen, H., Lesch, H., & Kronberg, P. P. 2000, A&A, 353, 108
Blasi, P., Burles, S., & Olinto, A. V. 1999, ApJ, 514, L79
Blasi, P. & Olinto, A. V. 1999, Phys. Rev. D, 59, 023001
Blumenthal, G. R. 1970, Phys. Rev. D, 1, 1596
Boldyrev, S., Cattaneo, F., & Rosner, R. 2005, Physical Review Letters, 95, 255001
Bouchaud, J.-P. & Georges, A. 1990, Phys. Rep., 195, 127
Bridle, A. H. & Perley, R. A. 1984, ARA&A, 22, 319
Bru¨ggen, M., Ruszkowski, M., Simionescu, A., Hoeft, M., & Dalla Vecchia, C. 2005, ApJ, 631,
L21
Brunetti, G., Giacintucci, S., Cassano, R., et al. 2008, Nature, 455, 944
Bruni, M., Maartens, R., & Tsagas, C. G. 2003, MNRAS, 338, 785
Budnik, R., Katz, B., MacFadyen, A., & Waxman, E. 2008, ApJ, 673, 928
Campi, X. & Huefner, J. 1981, Physical Review C, 24, 2199
204 BIBLIOGRAPHIE
Candia, J. & Roulet, E. 2004, Journal of Cosmology and Astro-Particle Physics, 10, 7
Carilli, C. L. & Taylor, G. B. 2002, ARA&A, 40, 319
Carr, J., Hallewell, G., Holford, A., et al. 2008, Conceptual Design Report for the KM3NeT
infrastructure
Casse, F., Lemoine, M., & Pelletier, G. 2002, Phys. Rev. D, 65, 023002
Cen, R., Nagamine, K., & Ostriker, J. P. 2005, Astrophys. J., 635, 86
Cheng, B. & Olinto, A. V. 1994, Phys. Rev. D, 50, 2421
Clark, T. A., Brown, L. W., & Alexander, J. K. 1970, Nature, 228, 847
Clarke, T. E. 2004, Journal of Korean Astronomical Society, 37, 337
Clarke, T. E., Kronberg, P. P., & Bo¨hringer, H. 2001, ApJ, 547, L111
Colafrancesco, S. & Blasi, P. 1998, Astroparticle Physics, 9, 227
Colgate, S. A. & Li, H. 2000, in Bulletin of the American Astronomical Society, Vol. 32, Bulletin
of the American Astronomical Society, 1197–+
Cronin, J. W. 1992, in Symposium on the Interface of Astrophysics with Nuclear and Particle
Physics, p. 341 - 363, 341–363
Daly, R. A. & Loeb, A. 1990, ApJ, 364, 451
Dar, A. & Shaviv, N. J. 1995, Physical Review Letters, 75, 3052
Dar, A. & Shaviv, N. J. 1996, Astroparticle Physics, 4, 343
Das, S., Kang, H., Ryu, D., & Cho, J. 2008, ApJ, 682, 29
de Marco, D., Hansen, P., Stanev, T., & Blasi, P. 2006, Phys. Rev. D, 73, 043004
De Young, D. S. 1992, ApJ, 386, 464
Dolag, K., Bartelmann, M., & Lesch, H. 1999, A&A, 348, 351
Dolag, K., Bartelmann, M., & Lesch, H. 2002, A&A, 387, 383
Dolag, K., Grasso, D., Springel, V., & Tkachev, I. 2004, Journal of Korean Astronomical Society,
37, 427
Dolag, K., Grasso, D., Springel, V., & Tkachev, I. 2005, Journal of Cosmology and Astro-Particle
Physics, 1, 9
Donnert, J., Dolag, K., Lesch, H., & Mu¨ller, E. 2009, MNRAS, 392, 1008
Doroshkevich, A. G., Tucker, D. L., Fong, R., Turchaninov, V., & Lin, H. 2001, Month. Not.
Roy. Astron. Soc., 322, 369
Dubois, Y., Devriendt, J., Slyz, A., & Silk, J. 2009, ArXiv e-prints
BIBLIOGRAPHIE 205
Dubois, Y. & Teyssier, R. 2008, A&A, 482, L13
Dubovsky, S. L., Tinyakov, P. G., & Tkachev, I. I. 2000, Physical Review Letters, 85, 1154
Dupke, R. A. & Bregman, J. N. 2001, ApJ, 562, 266
Duvernois, M. A. & Thayer, M. R. 1996, ApJ, 465, 982
Eckert, D., Neronov, A., Courvoisier, T. J.-L., & Produit, N. 2007, A&A, 470, 835
Ellison, D. C. & Double, G. P. 2002, Astroparticle Physics, 18, 213
Engel, R., Seckel, D., & Stanev, T. 2001, Phys. Rev. D, 64, 093010
Enßlin, T. A. & Ro¨ttgering, H. 2002, A&A, 396, 83
Enßlin, T. A. & Vogt, C. 2006, A&A, 453, 447
Evans, N. W., Ferrer, F., & Sarkar, S. 2002, Astroparticle Physics, 17, 319
Evans, N. W., Ferrer, F., & Sarkar, S. 2004, Phys. Rev. D, 69, 128302
Fatuzzo, M. & Melia, F. 2003, ApJ, 596, 1035
Feretti, L., Brunetti, G., Giovannini, G., et al. 2004, Journal of Korean Astronomical Society,
37, 315
Ferrarese, L. & Ford, H. 2005, Space Science Reviews, 116, 523
Ferrigno, C., Blasi, P., & de Marco, D. 2004, Nuclear Physics B Proceedings Supplements, 136,
191
Fletcher, R. S., Gaisser, T. K., Lipari, P., & Stanev, T. 1994, Phys. Rev. D, 50, 5710
Furlanetto, S. R. & Loeb, A. 2001, ApJ, 556, 619
Gabici, S. & Aharonian, F. A. 2005, Physical Review Letters, 95, 251102
Gabici, S. & Aharonian, F. A. 2007, ApJ, 665, L131
Gaensler, B. M., Beck, R., & Feretti, L. 2004, New Astronomy Review, 48, 1003
Galama, T. J., Wijers, R. A. M. J., Bremer, M., et al. 1998, ApJ, 500, L97+
Gallant, Y. A. 2002, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 589, Relativistic
Flows in Astrophysics, ed. A. W. Guthmann, M. Georganopoulos, A. Marcowith, & K. Ma-
nolakou, 24–+
Gallant, Y. A. & Achterberg, A. 1999, MNRAS, 305, L6
Gallant, Y. A., Achterberg, A., Kirk, J. G., & Guthmann, A. W. 2000, in American Institute of
Physics Conference Series, Vol. 526, Gamma-ray Bursts, 5th Huntsville Symposium, ed. R. M.
Kippen, R. S. Mallozzi, & G. J. Fishman, 524–529
206 BIBLIOGRAPHIE
Galtier, S., Nazarenko, S. V., Newell, A. C., & Pouquet, A. 2000, Journal of Plasma Physics,
63, 447
Galtier, S., Pouquet, A., & Mangeney, A. 2005, Physics of Plasmas, 12, 092310
Gasperini, M., Giovannini, M., & Veneziano, G. 1995, Physical Review Letters, 75, 3796
Gavazzi, G., Boselli, A., Cortese, L., et al. 2006, A&A, 446, 839
Gelmini, G., Kalashev, O., & Semikoz, D. V. 2007, Astroparticle Physics, 28, 390
Genzel, H., Joos, P., & Pfeil, W. 1973, Photoproduction of elementary particles, Vol. 8 (Springer-
Verlag)
Gilmour, R., Best, P., & Almaini, O. 2009, MNRAS, 392, 1509
Gilmour, R., Gray, M. E., Almaini, O., et al. 2007, MNRAS, 380, 1467
Giovannini, G. & Feretti, L. 2000, New Astronomy, 5, 335
Giovannini, G., Feretti, L., Venturi, T., Kim, K.-T., & Kronberg, P. P. 1993, ApJ, 406, 399
Globus, N., Allard, D., & Parizot, E. 2008, A&A, 479, 97
Gnedin, N. Y. 2000, ApJ, 542, 535
Goldreich, P. & Sridhar, S. 1995, ApJ, 438, 763
Goldreich, P. & Sridhar, S. 1997, ApJ, 485, 680
Gopal-Krishna & Wiita, P. J. 2001, ApJ, 560, L115
Gorbunov, D., Tinyakov, P., Tkachev, I., & Troitsky, S. 2007, ArXiv Astrophysics e-prints
Gorbunov, D. S., Tinyakov, P. G., Tkachev, I. I., & Troitsky, S. V. 2002, ApJ, 577, L93
Gorbunov, D. S. & Troitsky, S. V. 2005, Astroparticle Physics, 23, 175
Go´rski, K. M., Hivon, E., Banday, A. J., et al. 2005, Astrophys. J., 622, 759
Govoni, F., Murgia, M., Feretti, L., et al. 2006, Astron. Astrophys., 460, 425
Govoni, F., Taylor, G. B., Dallacasa, D., Feretti, L., & Giovannini, G. 2001, A&A, 379, 807
Grasso, D. & Rubinstein, H. R. 2001, Phys. Rep., 348, 163
Greisen, K. 1966, Phys. Rev. Lett., 16, 748
Han, J. L. 2004, in The Magnetized Interstellar Medium, ed. B. Uyaniker, W. Reich, & R. Wie-
lebinski, 3–12
Han, J. L., Ferriere, K., & Manchester, R. N. 2004, ApJ, 610, 820
Han, J. L., Manchester, R. N., Lyne, A. G., Qiao, G. J., & van Straten, W. 2006, ApJ, 642, 868
Han, J. L., Manchester, R. N., & Qiao, G. J. 1999, MNRAS, 306, 371
BIBLIOGRAPHIE 207
Han, J. L. & Qiao, G. J. 1994, A&A, 288, 759
Harari, D., Mollerach, S., & Roulet, E. 1999, Journal of High Energy Physics, 8, 22
Harari, D., Mollerach, S., & Roulet, E. 2002a, Journal of High Energy Physics, 7, 6
Harari, D., Mollerach, S., & Roulet, E. 2006, Journal of Cosmology and Astro-Particle Physics,
11, 12
Harari, D., Mollerach, S., Roulet, E., & Sa´nchez, F. 2002b, Journal of High Energy Physics, 3,
45
Hayashida, N. & et al. 1997, in International Cosmic Ray Conference, Vol. 4, International
Cosmic Ray Conference, 145–+
Heckman, T. M. 2001, in Astronomical Society of the Paciﬁc Conference Series, Vol. 240, Gas
and Galaxy Evolution, ed. J. E. Hibbard, M. Rupen, & J. H. van Gorkom, 345–+
Henri, G., Pelletier, G., Petrucci, P. O., & Renaud, N. 1999, Astroparticle Physics, 11, 347
Hermann, G., Hofmann, W., Schweizer, T., & et al. 2008, in International Cosmic Ray Confe-
rence, Vol. 3, International Cosmic Ray Conference, 1313–1316
Hill, G. J. & Lilly, S. J. 1991, ApJ, 367, 1
Hillas, A. M. 1984, ARA&A, 22, 425
Hogan, C. J. 1983, Physical Review Letters, 51, 1488
Holden, B. P., Illingworth, G. D., Franx, M., et al. 2007, ApJ, 670, 190
Hooper, D., Sarkar, S., & Taylor, A. M. 2008, Phys. Rev. D, 77, 103007
Hooper, D., Taylor, A., & Sarkar, S. 2005, Astroparticle Physics, 23, 11
Huchra, J. P., Geller, M. J., Clemens, C. M., Tokarz, S. P., & Michel, A. 1992, Bulletin d’Infor-
mation du Centre de Donnees Stellaires, 41, 31
Ide, Y., Nagataki, S., Tsubaki, S., Yoshiguchi, H., & Sato, K. 2001, PASJ, 53, 1153
Inoue, S., Aharonian, F. A., & Sugiyama, N. 2005, ApJ, 628, L9
Inoue, S., Sigl, G., Miniati, F., & Armengaud, E. 2007, ArXiv e-prints
Isola, C., Lemoine, M., & Sigl, G. 2002, Phys. Rev. D, 65, 023004
Isola, C. & Sigl, G. 2002, Phys. Rev. D, 66, 083002
Jedamzik, K., Katalinic´, V., & Olinto, A. V. 2000, Physical Review Letters, 85, 700
Jenkins, A., Frenk, C. S., White, S. D. M., et al. 2001, MNRAS, 321, 372
Jokipii, J. R. 1966, ApJ, 146, 480
Kachelrieß, M. & Semikoz, D. V. 2006, Physics Letters B, 634, 143
208 BIBLIOGRAPHIE
Kachelrieß, M., Serpico, P. D., & Teshima, M. 2007, Astroparticle Physics, 26, 378
Kampert, K.-H., Antoni, T., Apel, W. D., et al. 2004, Nuclear Physics B Proceedings Supple-
ments, 136, 273
Kang, H., Das, S., Ryu, D., & Cho, J. 2007, ArXiv e-prints, 706
Kang, H., Rachen, J. P., & Biermann, P. L. 1997, MNRAS, 286, 257
Kang, H., Ryu, D., Cen, R., & Song, D. 2005, ApJ, 620, 21
Kang, H., Ryu, D., & Jones, T. W. 1996, ApJ, 456, 422
Karol, P. J. 1988, ApJ, 332, 615
Kashti, T. & Waxman, E. 2008, Journal of Cosmology and Astro-Particle Physics, 5, 6
Keshet, U., Waxman, E., Loeb, A., Springel, V., & Hernquist, L. 2003, ApJ, 585, 128
Khan, E., Goriely, S., Allard, D., et al. 2005, Astroparticle Physics, 23, 191
Kim, K.-T., Kronberg, P. P., Giovannini, G., & Venturi, T. 1989, Nature, 341, 720
Kim, K.-T., Kronberg, P. P., & Tribble, P. C. 1991, ApJ, 379, 80
King, E. J. & Coles, P. 2006, MNRAS, 365, 1288
Kirk, J. G., Guthmann, A. W., Gallant, Y. A., & Achterberg, A. 2000, ApJ, 542, 235
Kneiske, T. M., Bretz, T., Mannheim, K., & Hartmann, D. H. 2004, A&A, 413, 807
Kolmogorov, A. 1941, Akademiia Nauk SSSR Doklady, 30, 301
Koopmann, R. A. & Kenney, J. D. P. 2004, ApJ, 613, 851
Kotera, K., Allard, D., Murase, K., et al. 2009, submitted
Kotera, K. & Lemoine, M. 2008, Phys. Rev. D, 77, 023005
Kronberg, P. P. 1994, Reports on Progress in Physics, 57, 325
Kronberg, P. P., Dufton, Q. W., Li, H., & Colgate, S. A. 2001, ApJ, 560, 178
Kronberg, P. P., Lesch, H., & Hopp, U. 1999, ApJ, 511, 56
Kronberg, P. P. & Perry, J. J. 1982, ApJ, 263, 518
Kulsrud, R. M., Cen, R., Ostriker, J. P., & Ryu, D. 1997a, ApJ, 480, 481
Kulsrud, R. M., Cen, R., Ostriker, J. P., & Ryu, D. 1997b, ApJ, 480, 481
Kushnir, D. & Waxman, E. 2009, ArXiv e-prints
Lagache, G., Puget, J.-L., & Dole, H. 2005, ARA&A, 43, 727
Lagage, P. O. & Cesarsky, C. J. 1983, A&A, 125, 249
BIBLIOGRAPHIE 209
Langer, M., Puget, J.-L., & Aghanim, N. 2003, PRD, 67, 043505
Lauer, T. R., Faber, S. M., Richstone, D., et al. 2007, ApJ, 662, 808
Lazarian, A., Cho, J., & Yan, H. 2002, ArXiv Astrophysics e-prints
Le Floc’h, E., Charmandaris, V., Forrest, W. J., et al. 2006, ApJ, 642, 636
Lee, S., Olinto, A. V., & Sigl, G. 1995, ApJ, 455, L21+
Lemoine, D. & Lemoine, M. 1995, Phys. Rev. D, 52, 1955
Lemoine, M. 2005, Phys. Rev. D, 71, 083007
Lemoine, M. 2008, in SF2A-2008, ed. C. Charbonnel, F. Combes, & R. Samadi, 247–+
Lemoine, M. & Pelletier, G. 2003, ApJ, 589, L73
Lemoine, M., Pelletier, G., & Revenu, B. 2006, ApJ, 645, L129
Lemoine, M. & Revenu, B. 2006, MNRAS, 366, 635
Lemoine, M., Sigl, G., & Biermann, P. 1999, ArXiv Astrophysics e-prints
Lemoine, M., Sigl, G., Olinto, A., & Schramm, D. N. 1997, ApJ, 486, L115
Lemoine, M., Sigl, G., Olinto, A. V., & Schramm, D. N. 1997, ApJ, 486, L115+
Loeb, A. & Waxman, E. 2000, Nature, 405, 156
Lutovinov, A. A., Vikhlinin, A., Churazov, E. M., Revnivtsev, M. G., & Sunyaev, R. A. 2008,
ApJ, 687, 968
Malkov, M. A. & O’C Drury, L. 2001, Reports on Progress in Physics, 64, 429
Martini, P., Kelson, D. D., Kim, E., Mulchaey, J. S., & Athey, A. A. 2006, ApJ, 644, 116
Mastichiadis, A. 1991, MNRAS, 253, 235
Maximon, L. 1968, J. Res. Nat. Bur. Standards B, 72, 79
Medina-Tanco, G. & Enßlin, T. A. 2001, Astroparticle Physics, 16, 47
Medina Tanco, G. A. 1998, ApJ, 505, L79
Medina-Tanco, G. A. 1999, ApJ, 510, L91
Medina Tanco, G. A., de Gouveia dal Pino, E. M., & Horvath, J. E. 1997, Astroparticle Physics,
6, 337
Miller, N. A., Ledlow, M. J., Owen, F. N., & Hill, J. M. 2002, AJ, 123, 3018
Miniati, F. 2002, MNRAS, 337, 199
Miniati, F. 2003, MNRAS, 342, 1009
210 BIBLIOGRAPHIE
Miniati, F., Ryu, D., Kang, H., et al. 2000, ApJ, 542, 608
Mu¨cke, A., Engel, R., Rachen, J. P., Protheroe, R. J., & Stanev, T. 2000, Computer Physics
Communications, 124, 290
Mu¨cke, A., Rachen, J. P., Engel, R., Protheroe, R. J., & Stanev, T. 1999, Publications of the
Astronomical Society of Australia, 16, 160
Muraishi, H., Yanagita, S., & Yoshida, T. 2005, Progress of Theoretical Physics, 113, 721
Murase, K., Inoue, S., & Nagataki, S. 2008a, ApJ, 689, L105
Murase, K., Ioka, K., Nagataki, S., & Nakamura, T. 2006, ApJ, 651, L5
Murase, K., Ioka, K., Nagataki, S., & Nakamura, T. 2008b, Phys. Rev. D, 78, 023005
Nagano, M., Teshima, M., Hayashida, N., et al. 1992, Journal of Physics G Nuclear Physics, 18,
423
Nagano, M. & Watson, A. A. 2000, Reviews of Modern Physics, 72, 689
Ng, C. S. & Bhattacharjee, A. 1996, in Bulletin of the American Astronomical Society, Vol. 28,
Bulletin of the American Astronomical Society, 850–+
Norman, C. A., Melrose, D. B., & Achterberg, A. 1995a, ApJ, 454, 60
Norman, C. A., Melrose, D. B., & Achterberg, A. 1995b, Astrophys. J. , 454, 60
Ohno, H. & Shibata, S. 1993, MNRAS, 262, 953
Ostapchenko, S. & et al. 2005, in International Cosmic Ray Conference, Vol. 7, International
Cosmic Ray Conference, 135–+
O’Sullivan, S., Reville, B., & Taylor, A. M. 2009, ArXiv e-prints
Owen, F. N. & Eilek, J. A. 1998, ApJ, 493, 73
Parizot, E. 2003, Ecole de Goutelas - Physique et Astrophysique du Rayonnement Cosmique (E.
Parizot, A. Marcowith, V. Tatischeﬀ, G. Pelletier, and P. Salati)
Parizot, E., Marcowith, A., van der Swaluw, E., Bykov, A. M., & Tatischeﬀ, V. 2004, A&A, 424,
747
Pettini, M., Rix, S. A., Steidel, C. C., et al. 2002, Ap&SS, 281, 461
Pfrommer, C. & Enßlin, T. A. 2004, A&A, 413, 17
Prestage, R. M. & Peacock, J. A. 1988, MNRAS, 230, 131
Protheroe, R. J. & Biermann, P. L. 1997, Astroparticle Physics, 7, 181
Puget, J. L., Stecker, F. W., & Bredekamp, J. H. 1976, ApJ, 205, 638
Quashnock, J. M., Loeb, A., & Spergel, D. N. 1989, ApJ, 344, L49
BIBLIOGRAPHIE 211
Rachen, J. P. 1996, Phd thesis, Bonn University
Rachen, J. P. & Biermann, P. L. 1993, A&A, 272, 161
Rand, R. J. & Kulkarni, S. R. 1989, ApJ, 343, 760
Rees, M. J. & Setti, G. 1968, Nature, 219, 127
Rephaeli, Y. 1988, Comments on Astrophysics, 12, 265
Rephaeli, Y., Nevalainen, J., Ohashi, T., & Bykov, A. M. 2008, Space Science Reviews, 134, 71
Reuter, H.-P., Klein, U., Lesch, H., Wielebinski, R., & Kronberg, P. P. 1992, Astron. Astrophys.,
256, 10
Roettiger, K., Stone, J. M., & Burns, J. O. 1999, ApJ, 518, 594
Rordorf, C., Grasso, D., & Dolag, K. 2004, Astroparticle Physics, 22, 167
Ryu, D. & Kang, H. 2003, Journal of Korean Astronomical Society, 36, 105
Ryu, D., Kang, H., & Biermann, P. L. 1998, A&A, 335, 19
Ryu, D., Kang, H., Cho, J., & Das, S. 2008, Science, 320, 909
Saunders, W., Sutherland, W. J., Maddox, S. J., et al. 2000, Month. Not. Roy. Astron. Soc.,
317, 55
Savaglio, S., Glazebrook, K., & LeBorgne, D. 2009, ApJ, 691, 182
Scannapieco, E., Pichon, C., Aracil, B., et al. 2006, MNRAS, 365, 615
Schekochihin, A. A. & Cowley, S. C. 2006, Physics of Plasmas, 13, 056501
Schlickeiser, R. & Shukla, P. K. 2003, ApJ, 599, L57
Schmidt, M. 1966, ApJ, 146, 7
Seaquist, E. R. & Odegard, N. 1991, ApJ, 369, 320
Shinozaki, K. & et al. 2005, in International Cosmic Ray Conference, Vol. 7, International Cosmic
Ray Conference, 151–+
Siemieniec-Ozie¸b lo, G. & Golda, Z. A. 2004, A&A, 422, 23
Sigl, G. 2001a, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 576, Physics and As-
trophysics of Ultra-High-Energy Cosmic Rays, ed. M. Lemoine & G. Sigl, 196–+
Sigl, G. 2001b, Science, 291, 73
Sigl, G. 2007, Phys. Rev. D, 75, 103001
Sigl, G., Lemoine, M., & Biermann, P. 1999, Astroparticle Physics, 10, 141
Sigl, G., Miniati, F., & Enßlin, T. A. 2004, Phys. Rev. D, 70, 043007
212 BIBLIOGRAPHIE
Sigl, G., Olinto, A. V., & Jedamzik, K. 1997, Phys. Rev. D, 55, 4582
Simard-Normandin, M. & Kronberg, P. P. 1980, ApJ, 242, 74
Sofue, Y. & Fujimoto, M. 1983, ApJ, 265, 722
Spitkovsky, A. 2008, ApJ, 682, L5
Springel, V. & Hernquist, L. 2003, MNRAS, 339, 289
Sridhar, S. & Goldreich, P. 1994, ApJ, 432, 612
Stanev, T. 2008, ArXiv e-prints
Stanev, T., Biermann, P. L., Lloyd-evans, J., Rachen, J. P., & Watson, A. A. 1995, Physical
Review Letters, 75, 3056
Stanev, T., Seckel, D., & Engel, R. 2003, PRD, 68, 103004
Stecker, F. W. 1968, PhD thesis, AA(HARVARD UNIVERSITY.)
Stecker, F. W. 1979, ApJ, 228, 919
Stecker, F. W., Malkan, M. A., & Scully, S. T. 2006, ApJ, 648, 774
Stecker, F. W. & Salamon, M. H. 1999, ApJ, 512, 521
Syrovatskii, S. 1959, Soviet Astron., 3, 22
Takami, H. & Sato, K. 2007, ArXiv e-prints, 706
Takami, H. & Sato, K. 2008, ApJ, 681, 1279
Takami, H., Yoshiguchi, H., & Sato, K. 2006, ApJ, 639, 803
Takeda, M., Hayashida, N., Honda, K., et al. 1999, ApJ, 522, 225
Takeda, M. et al. 1998, Physical Review Letters, 81, 1163
Taylor, G. B., Govoni, F., Allen, S. W., & Fabian, A. C. 2001, MNRAS, 326, 2
Taylor, G. B. & Perley, R. A. 1993, ApJ, 416, 554
Teyssier, R. 2002, A&A, 385, 337
Tinyakov, P. G. & Tkachev, I. I. 2001, Soviet Journal of Experimental and Theoretical Physics
Letters, 74, 1
Tinyakov, P. G. & Tkachev, I. I. 2002, Astroparticle Physics, 18, 165
Tinyakov, P. G. & Tkachev, I. I. 2004, Phys. Rev. D, 69, 128301
Turner, M. S. & Widrow, L. M. 1988, Phys. Rev. D, 37, 2743
Uchihori, Y., Nagano, M., Takeda, M., et al. 2000, Astroparticle Physics, 13, 151
BIBLIOGRAPHIE 213
Unger, M., Engel, R., Schu¨ssler, F., Ulrich, R., & Pierre AUGER Collaboration. 2007, Astrono-
mische Nachrichten, 328, 614
Valle´e, J. P. 1990, ApJ, 360, 1
Valle´e, J. P. 1991, ApJ, 366, 450
Valle´e, J. P. 2002, AJ, 124, 1322
van der Wel, A., Holden, B. P., Franx, M., et al. 2007, ApJ, 670, 206
Ve´ron-Cetty, M.-P. & Ve´ron, P. 2006, A&A, 455, 773
Vietri, M. 1995, ApJ, 453, 883
Vink, J. & Laming, J. M. 2003, ApJ, 584, 758
Vogt, C. & Enßlin, T. A. 2005, A&A, 434, 67
Vo¨lk, H. J. & Zirakashvili, V. N. 2004, A&A, 417, 807
Wang, X.-Y., Razzaque, S., & Me´sza´ros, P. 2008, ApJ, 677, 432
Wang, X.-Y., Razzaque, S., Me´sza´ros, P., & Dai, Z.-G. 2007, Phys. Rev. D, 76, 083009
Waxman, E. 1995a, Physical Review Letters, 75, 386
Waxman, E. 1995b, ApJ, 452, L1+
Waxman, E. 1997, ApJ, 485, L5+
Waxman, E. 2001, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 576, Physics and
Astrophysics of Ultra-High-Energy Cosmic Rays, ed. M. Lemoine & G. Sigl, 122–+
Waxman, E. 2003, Nuclear Physics B Proceedings Supplements, 118, 353
Waxman, E. & Bahcall, J. 1999, Phys. Rev. D, 59, 023002
Waxman, E., Fisher, K. B., & Piran, T. 1997, Astrophys. J. , 483, 1
Waxman, E. & Miralda-Escude´, J. 1996, ApJ, 472, L89+
Wdowczyk, J. & Wolfendale, A. W. 1990, Journal of Physics G Nuclear Physics, 16, 1399
Werner, K., Liu, F.-M., & Pierog, T. 2006, Phys. Rev., C74, 044902
White, D. A. & Fabian, A. C. 1995, MNRAS, 273, 72
Wibig, T. & Wolfendale, A. W. 2004, ArXiv Astrophysics e-prints
Wolfe, B., Melia, F., Crocker, R. M., & Volkas, R. R. 2008, ApJ, 687, 193
Zatsepin, G. & Kuzmin, V. 1966, J. Exp. Theor. Phys. Lett., 4, 78
